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1Resumen
La dicotomı´a de albedo de Iapetus, sate´lite natural de Saturno, es la dicotomı´a de albedo
ma´s importante observada en el Sistema Solar. Su origen ha sido uno de los temas ma´s
controversiales en las ciencias planetarias desde que dicho sate´lite fuera descubierto en
1671 por G. D. Cassini. Una gran diversidad de candidatos y mecanismos han sido
propuestos para explicar esta dicotomı´a, pero ninguno logra ofrecer una explicacio´n
completa de sus caracter´ısticas.
En este trabajo, con el objeto de evaluar el rol que pudo haber jugado una poblacio´n
de baja energ´ıa, generada a partir del remanente de un gran evento de colisio´n sobre
Iapetus, en la formacio´n del patro´n de albedo que se observa actualmente sobre este
sate´lite, se presentan los resultados que se obtienen de un estudio dina´mico del material
eyectado desde algunos cra´teres de gran taman˜o sobre su superficie y, en particular,
las distribuciones de colisiones que originan las trayectorias que re–impactan sobre el
sate´lite, luego de ser eyectadas. De esta manera, se pretende aportar un nuevo enfoque
que permita ampliar la comprensio´n del problema.
Palabras claves: dicotomı´a de albedo - trayectorias de baja energ´ıa
Co´digo de biblioteca: 96.30.N-
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Cap´ıtulo 1
La dicotomı´a de albedo en Iapetus
1.1. Introduccio´n
El complejo sistema de sate´lites de Saturno esta´ compuesto por un gran nu´mero de
variados objetos, entre los que se incluyen pequen˜as lunas de menos de 1 km de dia´metro
a objetos enormes como Tita´n, el cual es incluso de mayor taman˜o que Mercurio. En la
actualidad se contabilizan 61 sate´lites en el sistema de Saturno y, aunque no existe una
clasificacio´n rigurosa para los mismos, en te´rminos generales se los divide en dos grandes
grupos: los sate´lites llamados regulares poseen forma esfe´rica y se caracterizan por te-
ner o´rbitas directas de baja excentricidad y poco inclinadas respecto al plano ecuatorial
de Saturno. Este grupo incluye 7 sate´lites mayores, algunas pequen˜as lunas en o´rbitas
troyanas con lunas ma´s grandes, 2 lunas mutuamente co-orbitales y 2 que actu´an como
“pastores”del sistema de anillos. El otro gran grupo de sate´lites son llamados irregula-
res (pues su morfolog´ıa es irregular), que se caracterizan por tener o´rbitas retro´gradas
lejanas, y altas inclinaciones y excentricidades. Estas lunas son probablemente planetas
menores que fueron capturados por Saturno, o escombros resultantes de la ruptura de
estos cuerpos. El mayor de los sate´lites irregulares es Febe, la novena luna de Saturno,
la cual fue descubierta a fines del siglo XIX (Hinse et al. 2010).
Dentro de los sate´lites mayores, Iapetus es quiza´s uno de los ma´s peculiares debido
a sus caracter´ısticas superficiales. Este sate´lite presenta una fuerte dicotomı´a de albedo
entre sus hemisferios, cuyo origen ha sido uno de los temas ma´s controversiales en las
ciencias planetarias y, au´n en la actualidad, no es completamente comprendido.
En este cap´ıtulo se introduce el problema de la dicotomı´a de albedo en Iapetus,
as´ı como los principales mecanismos propuestos en la literatura para tratar de explicarla.
En particular, se detalla el modelo de segregacio´n te´rmica (Spencer y Denk, 2010),
actualmente el ma´s aceptado.
1.2. Iapetus
Iapetus es el tercer sate´lite natural ma´s grande de Saturno y el unde´cimo ma´s grande
del Sistema Solar. Fue descubierto en 1671 por el astro´nomo ı´talo-france´s Giovanni
Domenico Cassini quien, al poco tiempo, ya pudo notar una importante diferencia de
brillo del sate´lite en diferentes posiciones de su o´rbita. Iapetus es el ma´s alejado de
los sate´lites regulares y se encuentra en una o´rbita relativamente aislada, entre las de
10
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Hiperio´n y la de Febe. La Figura 1.1 muestra un esquema de los sate´lites externos
ma´s importantes de Saturno, en el que adema´s se ilustra un super-anillo muy tenue
descubierto en 2009 por el telescopio espacial Spitzer de la NASA (Verbiscer et al.
2009), deteccio´n que abrio´ nuevas perspectivas sobre los posibles or´ıgenes del polvo que
lo forma y su relacio´n con la dicotomı´a sobre Iapetus.
Figura 1.1: O´rbitas de sate´lites de Saturno en la vecindad de Iapetus (esquema´tico).
En azul se muestra un super-anillo descubierto recientemente (2009) por el telescopio
espacial Spitzer.
En cuanto a sus caracter´ısticas orbitales, Iapetus presenta una o´rbita aproximada-
mente circular (e ' 0,03), con semieje mayor de a ' 0,024 UA. La inclinacio´n de su
plano orbital respecto del plano ecuatorial de Saturno es de las ma´s grandes dentro de
los sate´lites regulares (i ' 16◦), su rotacio´n es sincro´nica (resonancia spin-o´rbita) y con
per´ıodo de aproximadamente 79 d´ıas, por lo que el sate´lite muestra siempre la misma
cara a Saturno, de igual manera que lo hace la Luna respecto a la Tierra. Su radio medio
es R ' 735 km y su masa aproximada m ' 1,8 × 1021kg, resultando en una densidad
media de ρ ' 1,1 g/cm3. Esta baja densidad permite inferir que Iapetus esta´ principal-
mente compuesto por hielo, con un pequen˜o monto de material rocoso (Castillo-Rogez
et al., 2007).
Dentro de las caracter´ısticas superficiales que hacen de Iapetus un sate´lite muy parti-
cular en el sistema de Saturno, y dentro del Sistema Solar en general, podemos nombrar
fundamentalmente dos:
1. La presencia de una cresta cuasi-ecuatorial, consistente en una elevacio´n del
terreno ubicada casi completamente en coincidencia con el ecuador de Iapetus (ver
Figura 1.2). Esta cresta fue descubierta por la sonda Cassini a finales del an˜o 2004
y se extiende aproximadamente 110◦ en latitud (1300 km), con una altura media
de 13 km, alcanzando picos de hasta 20 km. Se trata de un sistema complejo que
presenta picos aislados, segmentos continuos de ma´s de 200 km de extensio´n y
zonas con tres crestas cuasi-paralelas (Porco et al., 2005). Por otra parte, como
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se observa en la Figura 1.2, la cresta se encuentra fuertemente craterizada, lo que
sugiere que no es una caracter´ıstica superficial joven. Adema´s, la tasa de crate-
rizacio´n en esta zona es muy similar a la de su vecindad y a la que presenta la
distribucio´n global. Utilizando estad´ıstica de estos cra´teres, las observaciones de la
sonda Cassini muestran que la superficie de Iapetus es bastante antigua, con una
edad estimada de 4,4 − 4,5 Gyr (Porco et al., 2005; Neukum et al., 2005) por lo
que el sistema de crestas debe ser igualmente primitivo.
En cuanto al origen de esta cordillera, no existe una explicacio´n clara. Algunos au-
tores, fundamenta´ndose en la posicio´n ecuatorial de la misma, proponen un origen
interno, relacionado con la forma completa del sate´lite y provocado, por ejemplo,
por un cambio brusco en la tasa de rotacio´n en el momento de formacio´n (Porco
et al., 2005; Castillo et al., 2005a, 2005b). Otros trabajos, intentando relacionar
la presencia de la cresta con la fuerte dicotomı´a de albedo, proponen un origen
externo mediante, por ejemplo, una fuerte acrecio´n de un antiguo anillo circun-
satelital (Ip, 2006) o incluso un impacto con un proto-anillo de Saturno (Freire,
2007).
Figura 1.2: Imagen de la cresta ecuatorial de Iapetus tomada por la misio´n Cassini-
Huygens. Cre´dito de la imagen: NASA/JPL/Cassini-Huygens Mission
2. Una superficie con dos coloraciones bien definidas, conformando la ma´s prominente
dicotomı´a de albedo observada en el Sistema Solar (ver Figura 1.3). El hemisfe-
rio opuesto al a´pex de movimiento, denominado hemisferio trasero o trailing side,
es muy brillante con un albedo ma´ximo de ' 0,5, muy similar al albedo observado
en los otros sate´lites helados de Saturno. En marcado contraste, el hemisferio en
direccio´n al a´pex de movimiento, denominado hemisferio delantero o leading side,
es casi completamente oscuro, alcanzando un albedo mı´nimo de ' 0,04, un orden
de magnitud por debajo del observado en el otro hemisferio (Morrison et al., 1975;
Squyres y Sagan, 1983). La regio´n oscura, que ocupa pra´cticamente la totalidad
del hemisferio delantero, se denomina Cassini regio en honor al astro´nomo que
descubriera el sate´lite hue´sped.
La Cassini regio o “regio´n Cassini” ocupa pra´cticamente el 40% de la superficie de
Iapetus (Denk et al. 2010), extendie´ndose casi 270◦ en longitud (en la zona ecuatorial)
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Figura 1.3: Ima´genes de Iapetus tomadas por la misio´n Cassini-Huygens. Izq.: he-
misferio delantero (2004). Der.: hemisferio trasero(2007). Cre´dito de la imagen: NA-
SA/JPL/Space Science Institute (Imagen PIA11690)
y casi 110◦ en latitud, ma´s precisamente, sobre el meridiano que pasa por el a´pex de
movimiento (Burns y Matthews, 1986). Adema´s, esta regio´n esta´ centrada en notable
coincidencia con la interseccio´n entre la direccio´n del a´pex de movimiento y la superficie
de Iapetus (de aqu´ı en adelante, para referirnos a este punto sobre la superficie, diremos
solo a´pex), ocupando casi todo este hemisferio delantero, aunque decreciendo fuertemen-
te hacia los polos, y logrando extenderse de manera irregular hacia el otro hemisferio. Por
otra parte, esta zona oscura presenta forma aproximadamente el´ıptica, con una frontera
bastante bien delimitada, esta´ fuertemente craterizada y bastante enrojecida. Otra de
las caracter´ısticas de intere´s es que se encuentra atravesada en gran parte por la cresta
ecuatorial (Porco et al., 2005), por lo que existen en la literatura una gran cantidad de
trabajos proponiendo un origen comu´n.
1.3. Espectroscop´ıa en Iapetus
En cuanto a los estudios espectrosco´picos realizados, y los componentes que se su-
gieren a partir de ellos para la superficie de Iapetus, podemos decir que:
El hemisferio trasero presenta caracter´ısticas espectrales t´ıpicas de un sate´lite he-
lado, con anchas bandas de absorcio´n del hielo (McCord et al., 1971; Fink et al.,
1976) y alta reflectancia espectral. Sin embargo, el espectro es bastante ma´s rojizo
que el de los otros sate´lites helados. Estas caracter´ısticas permiten inferir que el
constituyente principal es el hielo de agua, con pequen˜os montos de contaminantes
carbona´ceos y silicatos (Buratti y Mosher, 1995).
La regio´n oscura sobre el hemisferio delantero presenta una banda de absorcio´n
del hielo de´bil en los 160 nm (Hendrix y Hansen, 2008) y una fuerte banda del
hielo a 3 µm (Cruikshank et al., 2008), aunque estas caracter´ısticas pueden deberse
posiblemente a la presencia de agua confinada antes que a hielo de agua (Spencer y
Denk, 2010). Las bandas de´biles de 1,5 µm y 2 µm que son t´ıpicamente observadas
en el hielo planetario no se observan en la regio´n Cassini, de manera que si hay
CAPI´TULO 1. LA DICOTOMI´A DE ALBEDO EN IAPETUS. 14
hielo en esta zona, debe estar en forma de granos microme´tricos (Spencer y Denk,
2010); sin embargo, granos de hielo de este taman˜o deben sublimarse en algunas
de´cadas, debido a la temperatura del terreno.
Una gran cantidad de compuestos han sido sugeridos como componentes de esta
regio´n oscura, entre ellos: pol´ımeros orga´nicos (Bell et al., 1985; Cruikshank et
al., 1991), silicatos hidratados (Vilas et al., 1996) y compuestos ricos en nitro´geno
(Owen et al., 2001). La combinacio´n y proporcio´n de estos compuestos parece
ser extran˜a en el Sistema Solar, sin embargo comparte importantes caracter´ısticas
espectrales con los asteroides tipo D (Bell et al., 1985), un tipo particular de
asteroides que presenta muy bajo albedo, localizados principalmente en la parte
externa del Cinturo´n Principal y del Sistema Solar.
1.4. Modelos para la dicotomı´a de Iapetus
Los modelos que histo´ricamente han sido propuestos para explicar la dicotomı´a de
albedo observada son, ba´sicamente, de tres tipos:
Modelos endo´genos: proponen que la dicotomı´a se origino´ a partir de algu´n
proceso interno en el sate´lite.
Modelos exo´genos: sugieren un origen externo para la dicotomı´a.
Modelos mixtos: consideran que para obtener la dicotomı´a de albedo observada
fue necesaria una combinacio´n de mecanismos internos y externos.
1.4.1. Modelos endo´genos
Los primeros intentos de explicaciones realizados luego de la llegada de las ima´genes
enviadas por las Sondas Voyager sugieren modelos de este tipo. Dentro de los principales
trabajos en esta l´ınea podemos nombrar aquellos de Smith et al.(1981;1982), donde se
postula como responsables de la dicotomı´a a procesos ocurridos principalmente in si-
tu sobre el material ya presente, dentro o cerca de la superficie, tales como erupciones
volca´nicas, seguidos o bien precedidos por eventos de colisiones y, posiblemente, afectados
por radiacio´n solar. Si bien estos modelos son capaces de explicar la fuerte delimitacio´n
de la regio´n Cassini, as´ı como la presencia de cra´teres de piso oscuro sobre la superficie
helada (Buratti y Mosher, 1995), cuentan con una serie de inconvenientes que han hecho
que, en la actualidad, los procesos puramente endo´genos hayan sido descartados. Con-
cretamente, de haber existido una erupcio´n, deber´ıa haber tenido lugar exactamente en
el a´pex de movimiento, que es el lugar donde la regio´n Cassini esta´ centrada y presenta
albedo mı´nimo (Cruikshank et al., 1983). Adema´s, algunos autores cuestionan que la
cantidad de material de erupcio´n necesaria para cubrir el 40% de la superficie deber´ıa
ser enorme. Finalmente, la regio´n oscura Cassini no presenta la simetr´ıa esperada res-
pecto al supuesto punto de erupcio´n dado que tiene ma´s bien una forma el´ıptica (Denk
y Neukum, 2000).
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1.4.2. Modelos exo´genos
Candidatos propuestos como responsables de la dicotomı´a
La notable coincidencia de centrado de la regio´n Cassini con el a´pex de movimiento
ha sugerido una gran diversidad de cantidatos externos sean propuestos como posibles
responsables de la dicotomı´a de albedo sobre Iapetus. Entre ellos, podemos citar:
Impacto por objeto externo: Tabak y Young (1989) consideran la posibilidad
de que un gran impacto haya ocurrido en Iapetus, liberando gran cantidad de ma-
terial que luego fue re-acretado por el sate´lite, generando la distribucio´n de albedo
que se observa actualmente. En este trabajo en particular, se realizan una serie de
suposiciones importantes como la velocidad y el taman˜o del objeto impactor, y a
partir de e´stas, utilizando las relaciones de escala de la f´ısica de impactos cono-
cida hasta el momento, se hacen estimaciones sobre el remanente y la evolucio´n
dina´mica del mismo.
Sate´lite irregular externo: el hecho de que la o´rbita de Febe sea ma´s externa
que la de Iapetus permite especular sobre la existencia pasada de algu´n sate´li-
te intermedio entre ambos. Algunos autores (Denk y Neukum, 2000) sugieren la
posibilidad de que una disrupcio´n de este hipote´tico sate´lite, provocada por una co-
lisio´n con un objeto como, por ejemplo, un asteroide, podr´ıa haber sido la causante
de la actual dicotomı´a de albedo de Iapetus.
Tita´n: a partir de un estudio espectrosco´pico detallado, Owen et al. (2001) con-
cluyen que la abundancia de compuestos ricos en nitro´geno que presenta la regio´n
Cassini so´lo pudo haberse originado en una atmo´sfera enrarecida como la de Tita´n.
Proto-anillo: el hecho de que la cresta ecuatorial atraviese gran parte de la regio´n
Cassini hizo que muchos autores intentaran encontrar un origen comu´n a ambos
feno´menos. En algunos trabajos se considera la posibilidad de un evento de colisio´n
con un proto-anillo de Saturno (Freire, 2007) o incluso con un proto-anillo del
propio Iapetus (Ip, 2006), resultando en la presencia de la cresta y de una regio´n
oscura en torno a e´sta.
Anillo tenue de Saturno: en 2009, el telescopio espacial Spitzer de la NASA,
descubrio´ un enorme anillo de polvo extremadamente tenue, en el sistema externo
de Saturno (Verbiscer et al., 2009). El anillo se extiende desde un radio interno de
∼ 6 × 106 km a un radio externo de ∼ 12 × 106 km, con un espesor vertical de
∼ 2 × 106 km, una inclinacio´n de ∼ 27◦ respecto al ecuador de Saturno y ∼ 12◦
respecto al plano orbital de Iapetus. La mayor parte de los sate´lites irregulares
detra´s de Iapetus, se acercan o atraviesan este anillo, sin embargo, Febe es por
mucho el que ejerce mayor influencia gravitacional sobre el polvo circundante. De
todas maneras, si el polvo sobre Iapetus proviene de este super-anillo, el mecanismo
dina´mico que lo trasfirio´ es au´n incierto.
Hiperio´n: la conexio´n entre Hiperio´n y el lado oscuro de Iapetus fue primeramen-
te sugerida por Tholen y Zellner (1983). Hiperio´n es un sate´lite regular (con baja
excentricidad e inclinacio´n), orbitando en sentido pro´grado en una o´rbita interior
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a la de Iapetus. Se ha sugerido que Hiperio´n fue alguna vez un objeto de mayor
taman˜o, y que despue´s de haber sufrido una fuerte colisio´n, el fragmento mayor es
la irregular luna actual, mientras que los dema´s remanentes constituyeron fuentes
de polvo sobre el hemisferio delantero (Matthews, 1992). Adema´s, la regio´n oscura
sobre Iapetus comparte muchas caracter´ısticas espectrales con Hiperio´n (Jarvis et
al., 2000). Dentro de los mecanismos invocados para justificar la transferencia de
material desde esta fuente a Iapetus, el ma´s probable parece ser la excavacio´n co-
lisional y/o ruptura (Matthews, 1992; Marchi et al., 2002). Sin embargo, estudios
recientes (Housen y Holsapple, 2012) indican que debido a la alta porosidad que
presenta Hiperio´n (mayor al 40%), la cantidad de material eyectado en una coli-
sio´n con este sate´lite ser´ıa muy baja; esto refuerza la hipo´tesis de la ruptura de un
objeto mayor. Por otra parte, muchas evaluaciones de la eficiencia de transferen-
cia desde Hiperio´n a Iapetus han sido estimadas (Matthews, 1992; Marchi et al.,
2002; Dobrovolskis y Lissauer, 2004), resultando en un valor que var´ıa tres o´rde-
nes de magnitud (desde 0,1% hasta 20− 40%) dependiendo de las caracter´ısticas
consideradas para el proceso de eyeccio´n.
Febe: el primer trabajo que sugiere una relacio´n entre la dicotomı´a de albedo de
Iapetus y Febe fue propuesto por Soter (1974). Febe, sate´lite irregular con una
o´rbita retro´grada externa a la o´rbita de Iapetus, alta inclinacio´n y bajo albedo es
una fuente externa natural del polvo (Burns et al., 1979; Strazzulla, 1986; Hamil-
ton, 1997). Los mecanismos posibles de transferencia del material propuestos son
ba´sicamente de dos tipos.
• Eyeccio´n colisional, basados en la forma extremadamente irregular que pre-
senta el sate´lite, con la presencia de un cra´ter muy importante.
• Arrastre tipo Poynting-Robertson, donde las part´ıculas de polvo pierden energ´ıa
debido a la radiacio´n solar y “espiralean”hacia Saturno. El hecho de que Ia-
petus se encuentre orbitando en sentido contrario al sentido de traslacio´n de
Febe, posibilita que estas part´ıculas sean mayormente acretadas por el he-
misferio delantero (Soter, 1974), resultando en una distribucio´n de colisiones
asime´trica. Intuitivamente, este mecanismo deber´ıa estar caracterizado por
una alta eficiencia de transferencia, aunque la u´nica evaluacio´n cuantitativa
de la misma es la de Burns et al.(1996), quienes estimaron la tasa de trans-
ferencia como de aproximadamente 70%, considerando granos de polvo de
10µm.
El mayor inconveniente que presentan los modelos que proponen a Febe como el
causante de la dicotomı´a sobre Iapetus es que el espectro visible del lado oscuro
de Iapetus es similar al de los asteroides tipo D, mientras que el espectro de Febe
es sustancialmente distinto a e´ste y es ma´s parecido al de los asteroides tipo C o
F (Tholen y Zellner, 1983; Buratti et al., 2002; Grav y Bauer, 2007).
Mecanismos de alteracio´n propuestos por los modelos exo´genos
Adema´s de una amplia gama de candidatos a ser los responsables de la dicotomı´a
de albedo que hoy observamos en Iapetus, en la literatura han sido propuestos una
diversidad de mecanismos para provocar dicha dicotomı´a. Algunos autores (Sotter, 1974;
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Figura 1.4: Curvas de nivel correspondientes a las tasas de erosio´n predichas por Cook
y Franklin (1970). Izq.: las curvas de nivel superpuestas a la imagen real de Iapetus,
permite apreciar el buen acuerdo entre la tasa de erosio´n predicha y el patro´n de albedo.
Cre´dito de la imagen: NASA/JPL/Space Science Institute (imagen PIA11116). Der.:
las curvas de nivel tridimensionales del modelo
Burns et al., 1996; Buratti et al., 2002) proponen que la distribucio´n de albedo observada
se debe al depo´sito de material oscuro, fundamentalmente en el lado delantero, sobre lo
que era antiguamente una superficie completamente helada. Otros, (Cook y Franklin,
1970; Wilson y Sagan, 1996), consideran que mediante impactos se produce una remocio´n
del hielo superficial, exponiendo un sustrato interno, el cual asumen de muy bajo albedo,
como el que se observa en la regio´n Cassini. Entre estos autores, resulta destacable el
trabajo de Cook y Franklin (1970), donde a partir de asumir un flujo helioce´ntrico e
iso´tropico de, por ejemplo, meteoritos, estiman anal´ıticamente las tasas de erosio´n del
hielo sobre la superficie.
En la Figura 1.4 se observan las curvas de nivel de iso-erosio´n y su proyeccio´n com-
parada con la distribucio´n de albedo sobre Iapetus. Como puede observarse el modelo
de Cook y Franklin (1970) comparte muchas de las caracter´ısticas de la dicotomı´a, entre
ellas, la centralizacio´n de la zona ma´s erosionada en el a´pex de movimiento, la forma
el´ıptica, el incremento en albedo hacia los polos y la extensio´n de la zona oscura hacia
el hemisferio trasero. Sin embargo, por tratarse de un modelo puramente anal´ıtico, re-
quiere de una serie de aproximaciones muy improbables, como un flujo perfectamente
isotro´pico, adema´s de la eleccio´n de para´metros que en la actualidad se conoce difieren
mucho de los asumidos en este trabajo, por lo que algunos autores (Tabak y Young,
1989) consideran que la precisio´n de este modelo esta´ basada en la serie de suposiciones
asumidas en las derivaciones matema´ticas, ma´s que en la validez de su hipo´tesis. Es
por eso que, en trabajos posteriores, otros autores (Cruikshank et al., 1983; Bell et al.,
1985; Buratti y Mosher, 1995) proponen modelos ma´s sofisticados, donde se considera
la posibilidad de que, mediante impactos erosivos, se enriquezca el material subyacente,
con posible oscurecimiento posterior debido a procesos qu´ımicos o radiativos (Squyres y
Sagan, 1983), como sabemos que ocurren en algunos asteroides del Sistema Solar. Final-
mente, vale la pena mencionar que algunos autores como Peterson (1975) han sugerido
que es el hielo el que se deposito´ asime´tricamente sobre un sate´lite originalmente oscuro,
y no el polvo sobre un sate´lite originalmente helado.
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1.4.3. Modelos Mixtos
Todos los modelos citados anteriormente cuentan con una serie de debilidades: es
imposible reproducir la forma elongada de la Cassini Regio mediante depo´sito de polvo
u otro material externo. Adema´s, las fronteras entre la regio´n Cassini y el terreno brillante
son muy abruptas e irregulares lo cual es tambie´n inconsistente con un modelo de simple
ca´ıda de polvo exterior (Denk et al., 2010). Por otra parte, los modelos endo´genos no
pueden explicar el preciso alineamiento del terreno oscuro con el a´pex de movimiento de
Iapetus (Smith et al., 1982).
Un nuevo tipo de modelo, que combina oscurecimiento exo´geno con sublimacio´n
te´rmica producida por insolacio´n fue desafortunadamente pasado por alto por mucho
tiempo, desde que fue propuesto en 1974 por Mendis y Axford, aunque predec´ıa exi-
tosamente el oscurecimiento a lo largo del ecuador y polos brillantes sobre los sate´lites
helados. Estas ideas fueron ampliadas y cuantificadas en un trabajo de Spencer y Denk
(2010) sobre la segregacio´n te´rmica del hielo. Este feno´meno consiste en un complejo
mecanismo de sublimacio´n y re-depo´sito del hielo, provocado por la presencia de dos
regiones con albedos diferentes, es decir por una dicotomı´a inicial de albedo, sobre una
superficie helada. La regio´n de albedo bajo, absorbe ma´s radiacio´n que la otra haciendo
que el hielo se sublime y luego se re-deposite en la zona de mayor albedo. A medida que
el hielo se va sublimando de la regio´n ma´s oscura, e´sta se vuelve au´n ma´s oscura y el
mecanismo se vuelve ma´s eficiente. Este proceso ya ha sido observado en los sate´lites
exteriores de Ju´piter (Spencer, 1987) y es un efecto frecuente que afecta a muchos de los
sate´lites dentro del Sistema Solar. Por las caracter´ısticas particulares de Iapetus, este
mecanismo deber´ıa ser particularmente efectivo en e´l, donde la velocidad de rotacio´n es
lo suficientemente baja como para permitir que el gradiente de temperatura se mantenga
y donde la dicotomı´a de albedo observada es muy importante.
Spencer y Denk (2010) testean estos mecanismos con una serie de modelos nume´ricos
simplificados para el depo´sito de material exo´geno y la migracio´n del hielo, partiendo
de una tasa de depo´sito de material oscuro que decrece con la distancia al centro del
hemisferio delantero (a´pex de movimiento) y considerando la migracio´n del hielo en res-
puesta a la radiacio´n solar y al oscurecimiento exo´geno. Los diferentes modelos utilizados
en este trabajo son, simplemente, diferentes combinaciones de para´metros libres, tales
como la dependencia del oscurecimiento exo´geno con la distancia al centro del hemisferio
delantero, la abundancia inicial de material oscuro y la tasa de depo´sito del mismo. En
general, todos las combinaciones de para´metros y formulaciones de los modelos utiliza-
dos producen resultados que se ajustan al perfil de albedo de Iapetus, sugiriendo que
la validez del modelo de segregacio´n te´rmica utilizado no depende de manera cr´ıtica de
los detalles precisos de los diferentes para´metros utilizados para modelarla, excepto por
el tiempo que requiere cada modelo para obtener un perfil del tipo de Iapetus, el cual
s´ı var´ıa significativamente (en ma´s de un orden de magnitud, desde 300 a 3500 millones
de an˜os).
En la Figura 1.5 se puede observar como, partiendo de una dicotomı´a inicial, la dis-
tribucio´n de albedo va evolucionando en el tiempo de acuerdo al modelo de segregacio´n
te´rmica de Spencer y Denk (2010), para dos conjuntos de para´metros libres diferentes.
Como puede observarse, la distribucio´n final de albedo comparte muchas de las carac-
ter´ısticas superficiales que se observan en la superficie de Iapetus: la distribucio´n de
albedo obtenida por este modelo es fuertemente bimodal y la frontera entre la zona os-
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Figura 1.5: Evolucio´n temporal del albedo superficial debida a la migracio´n te´rmica del
hielo, desencadanada por insolacio´n sobre la superficie, oscurecida por material exo´geno
(Spencer y Denk, 2010), para dos conjuntos de para´metros libres diferentes. A modo
comparativo, en el panel inferior se muestra la distribucio´n de albedo real sobre Iapetus
y la escala de albedo utilizada en la barra de escala.
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cura y la brillante es abrupta, consistente con las ima´genes de alta resolucio´n tomadas
por la sonda Cassini (Denk et al., 2010); adema´s, la forma de la regio´n Cassini sobre el
hemisferio delantero de Iapetus es muy similar a la que se obtiene con las simulaciones
de segregacio´n te´rmica. Finalmente, una fuerte prediccio´n de este modelo es la ausencia
de hielo en la regio´n Cassini, lo cual es comprobado por las observaciones (Spencer y
Denk, 2010).
La segregacio´n te´rmica global, desencadenada por la ca´ıda de material exo´geno, pa-
rece ser una explicacio´n probable para la extrema amplitud y forma de la dicotomı´a de
albedo sobre Iapetus. Sin embargo, para que puedan dispararse los procesos de migra-
cio´n del hielo, es necesaria una dicotomı´a de albedo inicial, con una gran zona oscura
centrada en el a´pex de movimiento. El origen de esta distribucio´n de polvo globalmente
asime´trica no es abordado en el trabajo de Spencer y Denk (2010) y resulta fundamental
para comprender de manera precisa la formacio´n de la dicotomı´a actual que se observa
en Iapetus.
1.5. Enfoque de baja energ´ıa
La mayor parte de los trabajos que intentan explicar el origen dina´mico del polvo que
permite que luego actuen los mecanismos de segregacio´n te´rmica y de migracio´n del hielo,
abordan el problema desde un enfoque de alta energ´ıa para la dina´mica del polvo que
ingresa. Si bien en este marco se obtienen resultados relevantes (Cook y Franklin, 1970),
resulta interesante preguntarse que´ suceder´ıa si se consideraran energ´ıas intermedias
y bajas. Recientemente, partiendo de un ana´lisis de colisiones de trayectorias de baja
energ´ıa, en el marco del Problema Circular de 3 Cuerpos Restricto Tierra-Luna, Leiva y
Briozzo (2007) encuentran que, para algunos valores de la constante de Jacobi, existen
regiones sobre la Luna donde no se registran impactos y, en general, la distribucio´n
ecuatorial de impactos es asime´trica. Adicionalmente, estas distribuciones de impactos
sobre la Luna tambie´n fueron estudiadas por Alessi et al. (2010), incluyendo variaciones
en la distancia Tierra-Luna y los efectos gravitacionales del Sol, obteniendo tambie´n
distribuciones de colisiones ecuatoriales asime´tricas.
Con esta motivacio´n, en el pro´ximo cap´ıtulo se hara´ referencia en detalle a las ca-
racter´ısticas de las trayectorias de baja energ´ıa en el marco del Problema Circular de 3
Cuerpos Restricto y su aplicacio´n al problema de Iapetus.
Cap´ıtulo 2
Trayectorias de baja energ´ıa en el
PC3CR
En el cap´ıtulo anterior se describio´ el problema de la dicotomı´a de albedo que pre-
senta Iapetus, as´ı como los trabajos ma´s importantes que lo abordaron y los principales
modelos que se han propuesto para explicarlo. En particular, se hizo referencia a un me-
canismo de migracio´n del hielo presentado recientemente (Spencer y Denk, 2010) que,
dadas las caracter´ısticas de Iapetus, debio´ jugar un rol importante en la formacio´n del
patro´n de albedo que hoy se observa sobre el sate´lite.
Desde el punto de vista dina´mico, la mayor parte de los modelos proponen meca-
nismos de depo´sito de material exo´geno fundamentalmente sobre el lado delantero, con
eventuales efectos de erosio´n por impactos, enriquecimiento qu´ımico y/o oscurecimiento
por exposicio´n a radiacio´n solar. Una diversidad de candidatos han sido propuestos como
progenitores de este material exo´geno aunque Hiperio´n y Febe parecen ser las fuentes
ma´s sugeridas. Por su parte, los trabajos que realizan un estudio dina´mico del polvo
exo´geno consideran, en general, trayectorias de alta energ´ıa, donde se analizan las dis-
tribuciones espaciales de colisiones en el marco de un problema t´ıpico de dispersio´n de
part´ıculas (Cook y Franklin, 1970; Le Feuvre y Wieczorek, 2005).
Con el objeto de aportar un nuevo enfoque al problema, en este cap´ıtulo se realiza
un estudio de trayectorias de energ´ıa baja-intermedia en el marco del PC3CR, as´ı como
la posible aplicacio´n al caso de la dicotomı´a de albedo en Iapetus.
2.1. Problema Circular de Tres Cuerpos Restricto
El Problema Circular de Tres Cuerpos Restricto (de aqu´ı en adelante PC3CR) es un
caso particular del Problema de Tres Cuerpos general (P3C), donde una de las masas
(m) se asume infinitesimal, de manera que no perturba el movimiento de las masas
primarias m1 y m2, las cuales se mueven en o´rbitas circulares coplanares en torno al
centro de masa. Si consideramos unidades adimensionales (unidades sino´dicas), donde
tanto la masa total del sistema como la distancia entre las primarias y la constante de
gravitacio´n de Newton se toman iguales a la unidad, la velocidad angular del sistema
tambie´n resultara´ unitaria. Tomando, adema´s, que m1 > m2 y definiendo el para´metro
de masa µ como
21
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µ =
m2
m1 +m2
(2.1)
en este sistema de unidades, las masas primarias resultan m1 = 1 − µ y m2 = µ con
0 < µ < 1/2.
El sistema de coordenadas que se elige, en general, para describir el problema es
un sistema sino´dico, centrado en el baricentro del sistema, el cual rota con velocidad
angular unitaria, de manera que las primarias este´n fijas en las posiciones (x1, y1, z1) =
(−µ, 0, 0) y (x2, y2, z2) = (1− µ, 0, 0), y el momento angular se encuentre a lo largo del
eje z (ver Figura 2.1). En el sistema sino´dico las ecuaciones de movimiento para la masa
infinitesimal m quedan expresadas segu´n:


x¨ = x+ 2y˙ − (1− µ)x−x1
r3
1
− µx−x2
r3
2
y¨ = y − 2x˙ − (1− µ) y
r3
1
− µ y
r3
2
z¨ = −(1− µ) z
r3
1
− µ z
r3
2
(2.2)
Para estas ecuaciones existe una primera integral h conocida como integral de
Jacobi (Szebehely, 1967) dada por
h =
1
2
(x˙2 + y˙2 + z˙2)− 1
2
(x2 + y2)− 1− µ
r1
− µ
r2
, (2.3)
donde r21 = (x+ µ)
2 + y2 + z2 y r22 = (x− 1 + µ)2 + y2 + z2. 1
Figura 2.1: Sistema sino´dico para el PC3CR (Abraham et al. 2013)
2.1.1. Trayectorias de baja energ´ıa en el PC3CR
En el PC3CR, para velocidades nulas, los conjuntos de nivel h = cte. de la Ec. (2.3)
(curvas de velocidad cero) definen hipersuperficies (superficies de Hill) que dividen
al espacio en regiones de movimiento permitido y prohibido para la masa infinitesimal.
Por otra parte, el sistema de ecuaciones (2.2) tiene 5 puntos de equilibrio conocidos
como puntos lagrangeanos L1, L2, L3, L4 y L5 cuyas caracter´ısticas principales se
describen en el Ape´ndice A.
1En la literatura suele identificarse C = −2h como la constante de Jacobi (Szebehely, 1967).
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La posicio´n de todos los puntos lagrangeanos as´ı como las superficies de Hill inter-
secadas con el plano z = 0, para 5 valores de la constante de Jacobi correspondientes
a tres valores cr´ıticos h = hL1 (negro), h = hL2 (azul), h = hL3 (verde) y dos valores
intermedios h < hL1 y hL3 < h < hL4 = hL5, con un para´metro de masa µ = 0,2, se
muestran en la Figura 2.2.
Figura 2.2: Posicio´n de los puntos lagrangeanos (puntos negros) y algunas curvas de
velocidad cero, para µ = 0,2.
Para part´ıculas con h < hL1, las regiones de movimiento permitidas yacen en torno
a cada una de las masas primarias, o bien en la regio´n exterior del sistema (delimitadas
por las curvas violetas en la Figura 2.2). Estas regiones no esta´n conectadas, por lo
que cualquier transferencia entre las masas primarias o entre las regiones internas y la
externa al sistema, esta´ prohibida.
Para part´ıculas con hL1 < h < hL2, las regiones de movimiento permitido entre las
primarias se conectan y las primeras trayectorias de transferencia de baja energ´ıa entre
ellas son posibles. Estas trayectorias son mayormente cao´ticas (Leiva y Briozzo, 2007),
no pueden escapar del sistema y en muchos casos terminan colisionando con la masa
secundaria. El movimiento esta´ permitido tambie´n en la regio´n externa al sistema, pero
las regiones internas y la externa permanecen desconectadas. Solamente para h > hL2 es
posible encontrar trayectorias que ingresen al sistema desde el exterior, o lo abandonen
desde el interior. Por otra parte, para h  hL2 las regiones prohibidas (interiores a las
curvas rojas en la Figura 2.2) se reducen ra´pidamente hasta desaparecer para hL4 =
hL5. Esto no significa que la part´ıcula se desplace por toda la regio´n permitida, sino
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simplemente que la constante de Jacobi no puede delimitar el movimiento de la masa m.
Continuando con la definicio´n utilizada por Leiva y Briozzo (2007), en este trabajo
llamaremos trayectorias de baja energ´ıa a todas aquellas trayectorias cuya energ´ıa
es tal que, por un lado, permite la transferencia entre las masas primarias (es decir, cuyo
h > hL1) pero, al mismo tiempo, no es muy superior a hL2.
El ana´lisis de las distribuciones espaciales de colisiones sobre la masa secundaria es
usualmente abordado en la literatura como un problema de dispersio´n de part´ıculas y,
en general, so´lo se consideran trayectorias de alta energ´ıa (Cook y Franklin, 1970; Le
Feuvre y Wieczorek, 2005). En el contexto del PC3CR esto implica considerar grandes
valores de h. Los resultados obtenidos con este enfoque concuerdan con la idea de que,
si la masa secundaria se encuentra en rotacio´n sincro´nica alrededor de la masa primaria,
las distribuciones de colisiones tendra´n un ma´ximo en el hemisferio en direccio´n del a´pex
de movimiento. Si adema´s las part´ıculas impactoras provienen de regiones muy lejanas al
sistema, se espera que el ma´ximo de la distribucio´n sea desplazado hacia el hemisferio que
es visible desde la masa primaria, debido a que el campo gravitatorio de la masa primaria
(t´ıpicamente mucho mayor) actu´a focalizando un gran nu´mero de trayectorias hacia este
hemisferio. Sin embargo, cuando se analizan las distribuciones de colisiones de baja
energ´ıa sobre la masa secundaria se encuentran resultados notablemente diferentes: para
valores pequen˜os de h las distribuciones son muy asime´tricas, con picos en el hemisferio
opuesto al a´pex de movimiento e incluso se encuentran regiones sobre la masa secundaria
vac´ıas de impactos (Leiva y Briozzo, 2007). Estas distribuciones, en particular estudiadas
en los problemas Tierra-Luna y Saturno-Iapetus, se discuten en detalle en la siguiente
seccio´n.
2.2. Distribuciones de colisiones de trayectorias de
baja energ´ıa
2.2.1. PC3CR Tierra–Luna
Leiva y Briozzo (2007) estudiaron las distribuciones ecuatoriales de colisiones y las di-
recciones de impacto sobre la superficie lunar originadas por trayectorias de baja energ´ıa,
en el PC3CR planar Tierra–Luna, para ocho valores diferentes de la constante de Jacobi
hL2 < h ≤ −1,500790.
Para hacerlo, utilizaron una superficie de Poincare´ fija en el punto lagrangeano L2
y consideraron un gran nu´mero de condiciones iniciales correspondientes a trayectorias
de baja energ´ıa que ingresaban al sistema.
Las distribuciones ecuatoriales de colisiones obtenidas en este trabajo son notable-
mente diferentes a las obtenidas cuando se consideran energ´ıas altas. Como puede ob-
servarse en la Figura 2.3, en la mayor´ıa de los casos, la colisiones ocurren principalmente
sobre el hemisferio correspondiente a la direccio´n del anta´pex y sobre la cara de la Luna
que mira hacia la Tierra. Adema´s, las distribuciones obtenidas son asime´tricas e irregu-
lares, asimetr´ıa que disminuye a medida que se incrementa el valor de h. Por otra parte,
para las energ´ıas ma´s bajas consideradas, los impactos ocurren fundamentalmente en
sentido pro´grado y es posible encontrar regiones sobre la masa secundaria libres de im-
pactos. A medida que la energ´ıa aumenta, comienzan a registrarse colisiones en sentido
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retro´grado y las regiones vac´ıas comienzan a desaparecer (ver Figura 2.3).
2.2.2. PC3CR Saturno–Iapetus
Como se comento´ en el cap´ıtulo anterior, la o´rbita de Iapetus es aproximadamente
circular y se encuentra en una zona relativamente aislada de otros sate´lites, donde adema´s
la perturbacio´n solar es despreciable, para trayectorias de bajas energ´ıas y tiempos cortos
(Leiva y Briozzo, 2013). Bajo estas circunstancias, el PC3CR parece ser un modelo
dina´mico apropiado para describir el movimiento de un cuerpo pequen˜o que ingresa al
sistema Saturno–Iapetus, desde el exterior.
En un trabajo reciente, Leiva y Briozzo (2013) utilizaron el modelo tridimensional
para caracterizar las distribuciones de colisiones, considerando part´ıculas con energ´ıa
baja-intermedia que ingresaban al sistema e impactaban con Iapetus.
En dicho trabajo, las condiciones iniciales se generaron a trave´s de una seccio´n de
Poincare´ fija en L2, para 10 valores diferentes de constante de Jacobi, considerando
todas las trayectorias que ingresaban al sistema desde el exterior. Estas trayectorias se
integraron nume´ricamente hasta registrar o bien un impacto con alguna de las masas
primarias, o bien un escape nuevamente a trave´s la seccio´n de Poincare´, o bien hasta
que haya transcurrido un tiempo suficientemente grande, durante el cual la part´ıcula
desarrolla su movimiento sin cumplir ninguna de las condiciones anteriores (colisionar o
escapar del sistema).
Para analizar las distribuciones de impacto obtenidas, los autores construyeron mapas
bidimensionales, a trave´s de una proyeccio´n cil´ındrica ortogra´fica de Gall–Peters
(Gall 1885), partiendo de las coordenadas de los impactos. Este tipo de proyeccio´n es so´lo
una de las muchas posibles y su principal desventaja, desde el punto de vista cartogra´fico,
es que no es capaz de preservar distancias ni direcciones, de manera que las formas son,
en general, severamente distorsionadas al proyectarse. Sin embargo, la proyeccio´n de
Gall–Peters cuenta con la ventaja de conservar a´reas: dos regiones de igual a´rea sobre
una esfera se correspondera´n con dos de igual a´rea sobre un cilindro, independientemente
de las formas y las posiciones.
Las distribuciones de impactos obtenidas sobre Iapetus son fuertemente asime´tricas.
Como se observa en la Figura 2.4, la dicotomı´a comienza con una clara preponderancia
de impactos en el hemisferio trasero, para pequen˜os valores de h. A estas energ´ıas, se
encuentran adema´s regiones completamente vac´ıas de impactos. A medida que h crece,
el ma´ximo de la distribucio´n cambia al hemisferio delantero hasta que, para las energ´ıas
ma´s altas consideradas, las distribuciones tienden a acordar con trabajos anteriores,
donde se analizan trayectorias de alta energ´ıa (Cook y Franklin, 1970).
Solamente para las dos energ´ıas ma´s altas consideradas, las regiones vac´ıas de impac-
tos desaparecen y el hemisferio delantero concentra significantemente ma´s impactos que
el hemisferio opuesto. Por su parte, los u´nicos histogramas que muestran un prominente
ma´ximo en densidad sobre el hemisferio delantero junto con baja densidad de impacto
en el hemisferio trasero y a altas latitudes, son tambie´n aquellos con h = −1,500400 y
en menor grado con h = −1,500380.
Quiza´s lo ma´s interesante del trabajo de Leiva y Briozzo (2013) aparece cuando
se intenta realizar una comparacio´n entre los histogramas de impactos obtenidos, en
particular para una de las energ´ıas ma´s altas consideradas en ese trabajo h = −1,500400,
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Figura 2.3: Representacio´n de la direccio´n en la que ocurren los impactos de baja energ´ıa
sobre la masa secundaria en el PC3CR Tierra–Luna (Izq.) junto con las distribuciones
de colisiones relativas obtenidas (Der.) para 4 valores diferentes de constante de Jacobi,
que se muestran en la esquina superior izquierda de cada panel.
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Figura 2.4: Conjuntos de nivel de las distribuciones de impactos, obtenidos por Leiva y
Briozzo (2013). Los valores de la escala de grises a la derecha de cada mapa indican el
nu´mero de impactos por celda. El valor de h se indica en la esquina superior izquierda
de cada mapa.
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con las observaciones en Iapetus. Una serie de procesos en la superficie hacen que una
comparacio´n directa y cuantitativa sea imposible. Entre otros, la saturacio´n del polvo en
regiones de altos impactos, el gardening de micrometeoritos y otros procesos que puedan
mezclar el polvo que se deposita con el material ya presente en la superficie, adema´s de
procesos como la segregacio´n te´rmica del hielo superficial, que tambie´n contribuyen a
modificar la mezcla. Para realizar una comparacio´n, entonces, los autores utilizan una
aproximacio´n emp´ırica que se describe brevemente a continuacio´n.
Partiendo de la curva de reflectancia obtenida por Buratti y Mosher (1995) a lo largo
de la l´ınea oblicua que se muestra en la imagen de la izquierda de la Figura 2.5 (desde
A hacia B), Leiva y Briozzo (2013) extrapolaron esta l´ınea hasta C y superpusieron a la
curva de reflectancia obtenida un perfil de densidad de impactos, que se derivo´ al localizar
las intersecciones de la l´ınea A–B–C con los conjuntos de nivel del correspondiente
histograma de impactos (para h = −1,500400) (imagen derecha de la Figura 2.5). El
perfil de reflectancia en UV muestra que la transicio´n entre la regio´n oscura y la brillante
esta´ completamente comprendida entre las cotas delimitadas por las l´ıneas verticales
rojas, las cuales se corresponden respectivamente con ∼ 10500 y ∼ 5500 impactos (en la
Figura 2.5, l´ıneas verdes horizontales superior e inferior). Por lo tanto, se puede asumir
que la frontera de la regio´n fuertemente impactada yace en algu´n lugar entre estos
valores. En particular, en este trabajo, se adopta el valor medio, es decir 8000 impactos
por celda, para definir la frontera.
Figura 2.5: Superposicio´n de la cantidad de impactos por celda obtenidos por Leiva y
Briozzo (2013)(c´ırculos blancos, unidos por la curva azul) junto con los valores de reflec-
tancia medidos por Buratti y Mosher (1995)(cruces) a lo largo de la l´ınea A-B (imagen de
la izquierda, cre´dito de NASA/JPL/Space Science Institute). La regio´n entre las l´ıneas
rojas verticales es la regio´n de transicio´n entre el material oscuro y el brillante. Las l´ıneas
horizontales verdes limitan el rango de impactos que corresponden a la transicio´n entre
el material oscuro y el brillante.
La Figura 2.6 muestra la superposicio´n del conjunto de nivel correspondiente a 8000
impactos por celda con un mapa de Iapetus. La regio´n fuertemente impactada yace en
este caso dentro de la curva con forma oval. Como puede observarse, esta regio´n coincide
aproximadamente con la regio´n oscura sobre la superficie de Iapetus, y comparte alguna
de sus caracter´ısticas principales como el hecho de estar centrada en el hemisferio de-
lantero, extenderse ma´s en longitud que en latitud y ser bastante sime´trica en torno al
CAPI´TULO 2. TRAYECTORIAS DE BAJA ENERGI´A EN EL PC3CR 29
a´pex de movimiento, en ambas direcciones. Sin embargo, la regio´n fuertemente impac-
tada es notablemente ma´s angosta en longitud y ma´s ancha en latitud, comparada con
la regio´n Cassini sobre Iapetus y, en particular, no se extiende hacia el hemisferio trasero.
Figura 2.6: Conjunto de nivel de 8000 impactos por celda, superpuesto a un mapa mo-
saico de Iapetus. Cre´dito de la imagen: NASA/JPL/Space Science Institute (Imagen
PIA11116).
Es importante notar que el criterio utilizado para definir una frontera cuenta con
una serie de debilidades que se discuten brevemente a continuacio´n:
La frontera se define a partir de un valor particular de h, mientras que la distribu-
cio´n de energ´ıas de las part´ıculas que ingresan al sistema es la que deber´ıa usarse
en realidad. Para abordar este asunto, Leiva y Briozzo (2013) construyen un his-
tograma de impactos cumulativos, sumando sobre los valores de h. Los resultados
obtenidos, sin embargo, comparten las caracter´ısticas generales de las distribucio-
nes mostradas en la Figura 2.4.
El proceso emp´ırico utilizado cuenta con un cierto grado de arbitrariedad, ya que,
como se muestra en el trabajo, valores menores a 8000 impactos resultan en fronte-
ras muy diferentes y, por el contrario, valores superiores a 8000 impactos resultan
en fronteras similares.
Los resultados han sido obtenidos en el contexto del PC3CR, sin considerar el posi-
ble efecto de la excentricidad de Iapetus o las perturbaciones solares o planetarias.
.
Los autores establencen, entonces, dos conclusiones provisionales alternativas:
1. Si el patro´n de albedo sobre Iapetus se asume como so´lo el resultado de depo´sito
de polvo, entonces es poco probable que su origen este´ relacionado con de baja
energ´ıa, ya que la regio´n fuertemente impactada que se obtiene con este modelo
cuenta con diferencias significayivas respecto de la regio´n Cassini.
2. Por otra parte, si el patro´n de albedo es el resultado de mecanismos de migracio´n
del hielo como los propuestos por Spencer y Denk (2010), entonces la tasa de
depo´sito del polvo necesaria para desencadenar estos procesos puede ser explicada
por impactos de baja energ´ıa con una energ´ıa cercana a h ∼ −1,500400, ya que
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los histogramas de impactos que se obtienen para este h son muy similares a las
tasas de depo´sito asumidas por Spencer y Denk (2010).
Finalmente, en el trabajo de Leiva y Briozzo (2013) se investiga el posible origen
de part´ıculas que dan lugar a distribuciones como las de la Figura 2.4, integrando las
ecuaciones de movimiento del PC3CR hacia atra´s en el tiempo so´lo para h = −1,500400
y para las condiciones iniciales sobre la superficie de Poincare´ que se corresponden con
trayectorias de impacto sobre Iapetus. La distancia planetoce´ntrica ma´xima alcanzada
por estas part´ıculas es de ∼ 1,33 unidades sino´dicas.
2.3. Discusio´n
Las caracter´ısticas particulares del Sistema Saturno–Iapetus permiten la utilizacio´n
de un modelo simple como el PC3CR para el estudio de la dina´mica de part´ıculas de
baja energ´ıa que ingresan al sistema. Si se presta particular atencio´n a las distribucio-
nes de colisiones que e´stas generan sobre la superficie de la masa secundaria, es decir
sobre Iapetus, se encuentran distribuciones muy asime´tricas con una preponderancia de
colisiones en el anta´pex de movimiento, para h muy bajas, que luego se invierte hacia el
otro hemisferio, para h mayores.
Como se menciono´ anteriormente, si pensamos que la dicotomı´a de albedo observada
en la actualidad sobre la superficie de Iapetus se debe a un simple depo´sito de polvo
externo, resulta muy improbable que se trate de part´ıculas de polvo de baja energ´ıa.
Sin embargo, si consideramos que mecanismos complejos de migracio´n del hielo, como la
segregacio´n te´rmica, han jugado un rol importante en la formacio´n del albedo actual, las
colisiones de polvo poco energe´tico, con energ´ıas del orden de h ∼ −1,500400, podr´ıan
haber sido las responsables de “sembrar” una dicotomı´a inicial que luego haya permitido
que se desencadenaran los procesos de migracio´n del hielo. En la Figura 2.7, puede no-
tarse la similitud entre las curvas de nivel de la tasa de depo´sito del polvo asumidas por
Spencer y Denk (2010) en sus simulaciones de la segregacio´n te´rmica, y el histograma
de densidad de impactos obtenidos por Leiva y Briozzo (2013) para h = −1,500380.
Dada esta notable concordancia, ser´ıa interesante investigar los resultados de los proce-
sos de segregacio´n te´rmica cuando son provocados por una tasa de depo´sito del polvo
correspondiente a las densidades de impacto para h ∼ −1,500380.
El problema principal que presenta el modelo de Leiva y Briozzo (2013) es la nece-
sidad de una poblacio´n de baja energ´ıa que provenga de una distancia no mayor a 1,33
unidades sino´dicas desde el centro de masa. Esto implica que dicha poblacio´n debio´ ha-
ber sido pra´cticamente co–orbital con Iapetus, y excluye la posibilidad de que sea Febe,
o alguno de los otros sate´lites de Saturno vecinos, el generador de esta poblacio´n me-
diante algu´n mecanismo de transferencia. Por otra parte, resulta de intere´s preguntarse
que´ suceder´ıa si se incluyeran los efectos debidos a la excentricidad orbital de Iapetus y
un modelo ma´s realista (que contemple perturbaciones de los sate´lites principales y, por
ejemplo, el efecto Poynting–Robertson).
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Figura 2.7: Sup: conjuntos de nivel asumidos como tasa de depo´sito del polvo en el
modelo B de Spencer y Denk (2010), el cual, mediante segregacio´n te´rmica, resulta
en un patro´n de albedo como el de la Figura 1.5. La escala de grises esta´ dada en
unidades arbitrarias. Inf: conjuntos de nivel obtenidos por Leiva y Briozzo (2013) como
histogramas de impactos de part´ıculas de baja energ´ıa.
Cap´ıtulo 3
Eyecciones de impactos
En el cap´ıtulo anterior se presentaron de manera general las trayectorias de baja
energ´ıa en el PC3CR. En particular, se analizo´ el trabajo de Leiva y Briozzo (2013) en
el cual se estudiaron las distribuciones de colisiones de estas trayectorias sobre Iapetus,
intentando ofrecer un nuevo enfoque para explicar la famosa dicotomı´a de albedo que
presenta este sate´lite. Los autores concluyen que, si bien la dicotomı´a no puede explicarse
considerando solamente depo´sito de polvo externo poco energe´tico, si se asume que
mecanismos complejos de migracio´n del hielo como la segregacio´n te´rmica (Spencer y
Denk, 2010) esta´n actuando en la superficie de Iapetus, el depo´sito de polvo exo´geno de
baja energ´ıa es un candidato a tener en cuenta como generador de la dicotomı´a inicial
que desencadeno´ estos procesos.
Si creemos que el polvo externo de baja energ´ıa fue el primer factor contribuyo´ a
desencadenar los procesos de segregacio´n te´rmica que, a su vez, hicieron que se formara
el patro´n de albedo que se observa en la actualidad, entonces surge la necesidad de en-
contrar una poblacio´n de baja energ´ıa que, adema´s, evolucione pra´cticamente de manera
co–orbital con Iapetus (Leiva y Briozzo, 2013).
En un trabajo del an˜o 2005, Alvarellos et al. estudiaron nume´ricamente la dina´mi-
ca de las eyecciones de impacto lanzadas desde cuatro cra´teres de grandes dimensiones
pertenecientes a tres sate´lites de Saturno. Estos autores encontraron que las part´ıculas
eyectadas que logran escapar realizan trayectorias de baja energ´ıa en o´rbitas plane-
toce´ntricas y, en la mayor parte de los casos, re–impactan sobre el sate´lite fuente.
En este cap´ıtulo se presenta una introduccio´n a la teor´ıa esta´ndar de formacio´n de
cra´teres de impacto as´ı como los detalles del trabajo de Alvarellos et al. (2005) sobre la
dina´mica de las part´ıculas eyectadas en estos eventos. Finalmente se discute la posible
extensio´n de estas ideas al problema de la dicotomı´a de Iapetus.
3.1. Formacio´n de cra´teres de impacto
Los procesos mediante los cuales se forman los cra´teres de impacto no pueden repro-
ducirse en los laboratorios. El conocimiento que se tiene de ellos, entonces, es indirecto,
y proviene de combinar diferentes a´reas de investigacio´n: estudios teo´ricos y experimen-
tales de ondas de choque, experimentos en laboratorios que producen pequen˜os cra´teres
a partir de impactos controlados y estudios geolo´gicos de grandes estructuras de impacto
presentes en la Tierra.
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El proceso de craterizacio´n es un proceso complejo y muchos de los detalles son au´n
inciertos. A continuacio´n se describen algunos conceptos ba´sicos que permiten compren-
der los mecanismos que intervienen en la formacio´n de cra´teres de impacto.
3.1.1. Ondas de choque y formacio´n de cra´teres
El te´rmino cra´ter de impacto hace referencia en general a un cra´ter de impacto
hiperveloz, una estructura formada como resultado del choque de un proyectil co´smico
lo suficientemente grande como para, por ejemplo, atravesar la atmo´sfera de un plane-
ta sin desacelerarse e impactar con aproximadamente la misma velocidad original. Un
cra´ter de impacto hiperveloz comienza a formarse en el instante en el que el objeto
impactor extraterrestre colisiona con la superficie del terreno. Tales impactos ocurren,
en general, a velocidades muy superiores a la velocidad del sonido en el material objeto
del impacto y el cra´ter es producido por una intensa onda de choque que se genera en
el punto de contacto (French 1998).
Las ondas de choque son ondas de tensio´n intensas, transitorias y de alta presio´n,
muy diferentes a las producidas por procesos geolo´gicos ordinarios. Los picos de presio´n
que alcanzan estas ondas pueden superar los cientos de gigapascales(GPa), valores muy
superiores a los niveles en los cuales las rocas terrestres sufren deformaciones pla´sticas y
ela´sticas, por lo que las ondas de choque producen deformaciones severas en el material
que atraviesan. Estas ondas irradian desde el punto de impacto a velocidades que pueden
exceder los 10 km/s, muy superiores a la velocidad del sonido en el material rocoso. A
medida que se expanden, interactu´an con la superficie original, poniendo en movimiento
grandes volu´menes de material y, en consecuencia, excavando el cra´ter de impacto.
La formacio´n de un cra´ter de impacto por ondas de choque, y su posterior modifi-
cacio´n por gravedad o meca´nica del material, es un proceso complejo y continuo. Para
caracterizarlo, es en general conveniente dividirlo en tres etapas, cada una dominada por
diferentes fuerzas y mecanismos. Estas son: etapa de contacto/compresio´n, etapa
de excavacio´n y etapa de modificacio´n (French 1998).
Etapa de contacto y compresio´n
Esta etapa comienza en el instante en el que el extremo delantero del proyectil toma
contacto con la superficie del terreno. El proyectil es detenido en fracciones de segundos
y alcanza a penetrar una distancia que no supera dos veces su propio dia´metro, antes
de transferir enormes cantidades de energ´ıa cine´tica al material objeto del impacto,
mediante ondas de choque generadas en la interfaz de contacto con la superficie (Melosh,
1989).
La onda de choque transmitida al material superficial pierde energ´ıa ra´pidamente
mientras que se propaga, fundamentalmente por dos factores. Por un lado, el frente
de onda cubre un a´rea mayor a medida que se expande, reduciendo as´ı la densidad
total de energ´ıa de la onda. Por el otro, la energ´ıa tambie´n se disipa por procesos de
calentamiento, deformacio´n y aceleracio´n del material con el que interactu´a. Esto provoca
que la intensidad ma´xima de presio´n de la onda de choque caiga exponencialmente con
la distancia (Melosh, 1989).
A modo ilustrativo, es posible considerar el punto de impacto como rodeado por
una serie de capas conce´ntricas aproximadamente esfe´ricas (zonas de choque), cada
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Figura 3.1: Etapa de contacto/compresio´n: curvas isobaras de la onda de choque
inicial y l´ıneas de flujo de excavacio´n en torno al punto de impacto. Los efectos principales
sobre el material son(lado derecho de la imagen): fundicio´n (> 50 GPa), efectos de
deformacio´n severa (5 − 50 GPa), fractura y resquebrajamiento (1 − 5 GPa). (Imagen
extra´ıda y modificada de French 1998, Fig. 3.2, p. 19)
una caracterizada por un rango de presiones y su consecuente efecto metamo´rfico en el
material (ver Figura 3.1). Considerando, por ejemplo, un proyectil esfe´rico que impacta
sobre una superficie rocosa a una velocidad de aproximadamente 10km/s, se tiene que,
cerca del punto de impacto, el pico de presio´n de la onda de choque puede exceder
los 100 GPa, produciendo derretimiento, si no vaporizacio´n, del mismo proyectil y de
un gran volumen de material circundante. Hacia el exterior, presiones de 10 − 50 GPa
pueden sostenerse a distancias de varios kilo´metros del punto de impacto, produciendo
deformaciones severas en grandes volu´menes de roca. A distancias todav´ıa mayores, los
picos de presio´n caen a aproximadamente 1− 2 GPa, en esta zona, cercana a la frontera
del cra´ter, la onda de choque se vuelve una onda ela´stica regular, con velocidad del
orden de la velocidad del sonido en el material rocoso. Debido a su baja presio´n, estas
ondas no son capaces de producir deformaciones, pero s´ı fracturas, fallas y, en la regio´n
cercana a la superficie, desplazamientos del terreno.
Por otra parte, mientras una onda de choque se transmite al material blanco del
impacto, el proyectil en s´ı mismo es intensamente comprimido por una onda de choque
similar, dirigida desde la interfaz de contacto hacia su parte trasera. Cuando esta onda
alcanza la cola del impactor, es reflejada hacia el frente en forma de una onda descom-
presiva conocida como onda de rarefaccio´n u onda de liberacio´n. Cuando esta onda
atraviesa el proyectil desde la parte trasera hacia la parte delantera, lo somete a una
presio´n tal que, casi instanta´neamente, lo destruye, transforma´ndolo en material fundido
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y evaporado.
En el momento en el cual la onda de rarefaccio´n alcanza la parte frontal del pro-
yectil, la onda se transmite hacia el material superficial y comienza a descomprimirlo.
La etapa de contacto y compresio´n no dura ma´s que algunos pocos segundos (incluso
para impactores de gran taman˜o) y acaba en este punto, cuando la onda de rarefaccio´n
toma contacto con la superficie. Despue´s de esta etapa, el proyectil en s´ı mismo no juega
un rol importante en la formacio´n del cra´ter de impacto y la verdadera excavacio´n es
llevada a cabo por la onda de choque en expansio´n.
Etapa de excavacio´n: el cra´ter transitorio
Esta es la etapa en la cual el cra´ter de impacto es abierto como resultado de las
complejas interacciones entre la onda de choque y el material original del terreno (ver
Figura 3.2).
Cuando termina la etapa de contacto, el proyectil es rodeado por una envolvente
aproximadamente esfe´rica de ondas de choque que se expanden ra´pidamente a trave´s
del material rocoso. Como el impactor pudo penetrar una cierta distancia, el centro del
hemisferio yace en un punto por debajo de la superficie original del terreno (ver Figura
3.2).
Las ondas que viajan hacia la superficie son reflejadas como ondas de rarefaccio´n.
En las regiones cercanas a la superficie, la fuerza de estas ondas excede la resistencia
meca´nica del material rocoso, provocando fracturas y astillamiento (ver Figura 3.1). Este
proceso de reflexio´n tambie´n convierte parte de la energ´ıa inicial de la onda en energ´ıa
cine´tica, acelerando las rocas hacia el exterior, muchas de ellas en formas de fragmentos
individuales viajando a altas velocidades (ver Figura 3.3). Estos procesos complejos de
expulsio´n del material, producen un flujo de excavacio´n sime´trico en torno al centro
de la estructura en desarrollo, aunque las direcciones de flujo del material var´ıan de
acuerdo con la posicio´n (ver Figura 3.3): en los niveles superiores, el material se mueve
principalmente hacia arriba y hacia afuera mientras que en los niveles inferiores lo hace
hacia abajo y afuera. Estos movimientos ra´pidamente producen una depresio´n con forma
de cuenco que se denomina cra´ter transitorio.
El cra´ter transitorio es dividido en aproximadamente dos zonas, una superior y otra
inferior (ver Figura 3.3). La zona superior es la zona de eyeccio´n, donde las velocidades
impartidas al material rocoso pueden alcanzar varios kilo´metros por segundo, suficiente
como para excavar el material fragmentado y expulsarlo fuera de la frontera del cra´ter,
au´n a distancias significantes del punto de impacto. Por esta razo´n, el dia´metro del cra´ter
final es usualmente mucho ma´s grande (20-30 veces) que el dia´metro del proyectil en s´ı. A
niveles ma´s profundos, la intensidad de la onda es menor, resultando en fracturas menos
pronunciadas y velocidades de flujo de excavacio´n bajas. En este caso, la direccio´n de las
l´ıneas de flujo no permite eyectar material ma´s alla´ de la frontera del cra´ter. Por estos
motivos, se denomina esta regio´n como zona de desplazamiento, en la cual el material
es desplazado hacia abajo y hacia el exterior, de manera aproximadamente coherente.
Ambas regiones del cra´ter transitorio continuan expandie´ndose, conjuntamente con
la elevacio´n de las rocas cercanas a la superficie, formando la frontera del cra´ter
transitorio. Mientras tanto, las ondas de choque y las ondas de rarefaccio´n son lo
suficientemente intensas como para eyectar o desplazar material desde la cavidad en
desarrollo. Sin embargo, estas ondas continuamente pierden energ´ıa al deformar o eyectar
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Figura 3.2: Formacio´n de una estructura de impacto simple. (Imagen extra´ıda y
modificada de French 1998, Fig. 3.3, p. 21)
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Figura 3.3: Cra´ter transitorio. Sup.: formacio´n del cra´ter transitorio. Picos de
presio´n de la onda de choque en torno al punto de impacto se muestran como isobaras.
La interaccio´n compleja entre la onda de choque y el material rocoso provoca que, en la
parte superior, el material sea fracturado, excavado y eyectado ma´s alla´ de la frontera del
cra´ter. En la parte inferior, el material es desplazado hacia afuera y abajo, sin alcanzar
la superficie. Inf.: ubicacio´n del material afectado por la onda de choque. La
zona vaporizada, muy cercana al punto de impacto, contiene una mezcla de proyectil y
material superficial vaporizado. La zona adyacente consiste de una fusio´n que se mueve
hacia abajo y afuera, a lo largo del suelo de la cavidad transitoria. (Ima´genes extra´ıdas
y modificadas de French 1998, Fig. 3.4 y 3.5, p. 22)
el material que atraviesan. En el momento en el cual las ondas no son capaces de excavar
o desplazar ma´s material, el crecimiento del cra´ter transitorio cesa y e´ste alcanza su
ma´xima extensio´n (Figura 3.2).
La etapa de excavacio´n, aunque ma´s larga que la etapa de contacto y compresio´n, es
tambie´n, en general, muy breve. Melosh (1989) indica que la excavacio´n de un cra´ter de
1 km de dia´metro ocurre en aproximadamente 6s, mientras que para un cra´ter de 200
km son necesarios 90s.
En general, se asume que todas las estructuras de impacto, independientemente de
su forma final o de la complejidad de su posterior desarrollo, pasan por un estado de
cra´ter transitorio, haciendo que este estado cobre una importancia cr´ıtica. Definir el
cra´ter transitorio es tambie´n un paso clave para determinar caracter´ısticas importantes
del evento de impacto: la energ´ıa del mismo, el taman˜o y la velocidad del proyectil, la
cantidad de material fundido y eyectado durante su formacio´n, entre muchos otros.
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Etapa de modificacio´n: cra´teres simples, complejos y multi–anillos
Cuando acaba la etapa de excavacio´n, el cra´ter transitorio alcanza su taman˜o ma´ximo
y la posterior etapa de modificacio´n comienza inmediatamente. En esta instancia, las
ondas de choque han deca´ıdo a ondas de tensio´n ela´sticas de baja presio´n y ya no
juegan un rol importante en el desarrollo del cra´ter. En cambio, el cra´ter transitorio
es inmediatamente modificado por factores ma´s convencionales como la gravedad y la
meca´nica del material rocoso.
La primera parte de la etapa de modificacio´n, durante la cual los cambios ma´s impor-
tantes ocurren, dura so´lo un poco ma´s que la etapa de excavacio´n: menos de un minuto
para estructuras pequen˜as y algunos pocos minutos para estructuras mayores (Melosh,
1989). Sin embargo, la etapa de modificacio´n no tiene un final marcado y estos procesos
comienzan a unirse gradualmente con los procesos geolo´gicos normales del terreno.
El grado de alteracio´n que sufrira´ el cra´ter durante esta etapa de modificacio´n de-
pende fuertemente de su taman˜o y, en menor medida, de la estructura y propiedades
del material rocoso. En general, podemos decir que tres tipos de estructuras de im-
pacto pueden formarse: cra´teres simples, cra´teres complejos y cra´teres multi–
anillos(French 1998).
cra´teres simples: son el resultado de la alteracio´n de cra´teres transitorios pe-
quen˜os, principalmente mediante el colapso de sus paredes superiores cambiando
poco la forma del cra´ter transitorio original. Como resultado de esta alteracio´n se
forma una depresio´n con forma de cuenco cuyo dia´metro puede ser, a lo sumo, un
20% mayor que el dia´metro del cra´ter transitorio y cuya profundidad es pra´ctica-
mente la misma.
Durante la modificacio´n, el cra´ter simple es inmediatamente llenado a aproxima-
damente la mitad de su profundidad original, por una mezcla de eyeccio´n re–
depositada con escombros desplomados de las paredes y la frontera (Ima´genes e)
y f) de la Figura 3.2). Este “relleno”es usualmente denominado lente breccia y,
dependiendo de su posterior historia geolo´gica, sera´ erosionado o bien cubierto y
preservado por una capa de material sedimentario.
cra´teres complejos: las estructuras de impacto mayores que resultan de la etapa
de modificacio´n tienen una forma diferente, bastante ma´s compleja. En general se
caracterizan por un levantamiento en la regio´n central, un piso bastante plano y
extensas zonas de colapso hacia adentro, cerca de la frontera.
Los grandes eventos de impacto que forman cra´teres complejos, aparentemente
liberan suficiente energ´ıa como para superar la tensio´n cr´ıtica del material rocoso
en un gran volumen del mismo, debajo del gran cra´ter transitorio. Como resultado,
la etapa de modificacio´n involucra interacciones complejas entre los efectos de la
onda de choque, la gravedad y la tensio´n y estructura del material rocoso. Los
detalles de estas interacciones au´n no esta´n claros, pero como resultado general,
el cra´ter transitorio original con forma de cuenco es inmediatamente modificado
por el levantamiento de las rocas debajo de la regio´n central, formando la llamada
elevacio´n central. Al mismo tiempo, el material rocoso de la periferia, colapsa
hacia abajo y hacia adentro del cra´ter a lo largo de fallas conce´ntricas para formar
anillos de depresio´n y una serie de terrazas a lo largo de los ma´rgenes externos de
la estructura final.
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A medida que el taman˜o del cra´ter transitorio es mayor, las estructuras resultantes
se vuelven ma´s complejas y el cara´cter de la elevacio´n central se modifica, siendo
el pico central reemplazado por una serie de anillos conce´ntricos y un sistema de
cuencos.
cra´teres multi-anillos: las mayores estructuras de impactos identificadas en el
Sistema Solar tienen dia´metros que van desde algunos cientos a ma´s de 1000 km.
Su apariencia es la de enormes “ojos geolo´gicos”, compuestos por un sistema de
anillos mu´ltiples, conce´ntricos y elevados, combinados a la vez con un sistema de
valles. En general se define a estas estructuras como aquellas que tienen dos o ma´s
anillos interiores, adema´s de la frontera exterior. Se cree que fueron producidos por
proyectiles de cientos de kilo´metros de dia´metro y datan del per´ıodo temprano del
Sistema Solar, cuando estos objetos eran abundantes y las colisiones frecuentes.
Estas estructuras representan los impactos ma´s catastro´ficos y los movimientos de
modificacio´n del material del cra´ter transitorio son muy complejos y escasamente
comprendidos.
Figura 3.4: Estructuras que resultan de la etapa de modificacio´n. Izq.: cra´ter
lunar simple: contorno circular, forma de cuenco, frontera elevada y depo´sitos de ma-
terial eyectado en torno a la frontera (Imagen AS10-29-4324 de Apolo 10). Cen.: cra´ter
lunar complejo: elevacio´n central, contornos escalonados y circulares, terrazas colap-
sadas con deslizamiento hacia el centro y depo´sitos de eyeccio´n en las afueras de la
frontera. (Imagen AS16-M-0692 de Apolo 16). Der.: cra´ter lunar multi-anillo: es-
tructura formada por un sistema de anillos conce´ntricos con dia´metros de 620, 480 y 320
km, rodeada por rasgos radiales (abajo a la derecha) que pueden haber sido produci-
dos por eyecciones tangenciales del material excavado. (Imagen LO-IV-187M de Lunar
Orbiter)
3.2. Cra´teres y f´ısica de eyeccio´n
Como se discutio´ en la seccio´n anterior, durante la etapa de excavacio´n del cra´ter
transitorio el material cercano a la superficie es eyectado fuera de la frontera del cra´ter,
como resultado de la interaccio´n de la onda de choque con el material. En general,
dependiendo de los detalles de intere´s, el proceso de eyeccio´n puede analizarse desde dos
aproximaciones:
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Aproximacio´n de campo cercano, donde los detalles del impacto son importantes.
En este caso se incluyen las densidades de energ´ıa y las velocidades de eyeccio´n
ma´s altas, incluyendo feno´menos como jettings, efectos de rebote y el astillamiento
que ocurre para los impactos oblicuos.
Aproximacio´n de campo lejano, donde los detalles del impacto son secundarios.
En general este caso abarca principalmente las masas de mayor taman˜o.
En general, la aproximacio´n de campo lejano, es suficiente para describir a grandes
rasgos el proceso de eyeccio´n durante la formacio´n del cra´ter transitorio.
El taman˜o y la velocidad de las part´ıculas eyectadas, por su parte, dependen tanto de
la velocidad del impacto como de la naturaleza y composicio´n de la superficie objetivo.
3.2.1. Modelos de eyeccio´n
Los siguientes modelos son desarrollos teo´ricos tendientes a simular el proceso de
eyeccio´n teniendo en cuenta las caracter´ısticas del material en el que ocurre el impacto,
en la aproximacio´n de campo lejano. Esta aproximacio´n deja de ser va´lida en el caso
de impactos oblicuos. Resulta importante enfatizar que ambos modelos son idealizados
y muy simplificados, ya que la fragmentacio´n real de la roca y su posterior eyeccio´n, es
sustancialmente ma´s compleja.
Modelo de astillamiento.
Es de esperar que si un impacto ocurre en una superficie suficientemente compacta,
e´ste produzca astillas (spalls) como eyeccio´n. Melosh (1984, 1985a, 1989) desarrollo´ una
teor´ıa de astillamiento en la cual una zona delgada de material competente cercano
a la superficie, es sometida a presiones relativamente bajas tras el impacto. Las ideas
generales de esta teor´ıa se explican a continuacio´n.
Melosh (1984) aproximo´ un impacto por una explosio´n subterra´nea ocurrida en un
punto (el centro equivalente) a una profundidad δ bajo la superficie, dada por
δ = d(ρi/ρt)
1/2 (3.1)
donde d es el dia´metro del impactor y ρi y ρt son las densidades del impactor y del
objetivo, respectivamente. En el modelo ma´s realista que presenta Melosh (1984), una
onda de compresio´n se origina en el centro equivalente y se propaga radialmente hacia
afuera. Cuando esta onda alcanza la superficie, digamos a una distancia x del punto de
impacto, la onda subtiende un a´ngulo θ con respecto a la vertical (tan θ = x/δ). Por otra
parte, dos ondas son reflejadas desde la superficie: una onda de traccio´n reflejada a un
a´ngulo θ y una onda de corte reflejada a un a´ngulo φ. La relacio´n entre ambos a´ngulos
esta´ dada por:
sinφ
sin θ
=
(
1− 2ν
2− 2ν
)1/2
(3.2)
donde ν es el coeficiente de Poisson del material objeto del impacto. 1
1La constante ν es una constante ela´stica que proporciona una medida del estrechamiento de seccio´n
de un prisma de material ela´stico, lineal e iso´tropo, cuando se estira longitudinalmente y se adelgaza
en las direcciones perpendiculares a la de estiramiento
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En la superficie misma, las ondas interfieren destructivamente y esto resulta en una
presio´n nula. La cancelacio´n de la presio´n es progresivamente menos eficiente a mayores
profundidades; eventualmente esta presio´n se vuelve mayor que la fuerza de traccio´n del
material objetivo y las astillas son eyectadas de la superficie. La velocidad de eyeccio´n
ve de estas esquirlas esta´ dada por la suma vectorial de las velocidades de las part´ıculas
en las tres ondas:
ve =
2vp sin θ
(tan φ tan2 2φ + tan θ) cos2 2φ
(3.3)
Asumiendo que la velocidad del proyectil impactor es U , Melosh (1984) obtiene la
siguiente expresio´n para la velocidad de la part´ıcula eyectada vp
vp =
(
ρi
ρt
)(
U
2
)(
d
2
√
x2 + δ2
)1,87
(3.4)
El modelo predice la eyeccio´n de esquirlas de relativamente gran taman˜o, a altas
velocidades. El astillamiento es, por ejemplo, el mecanismo aceptado por el cual los me-
teoritos fueron eyectados desde la Luna y Marte. Adema´s, esquirlas de gran taman˜o se
cree que fueron las responsables de algunas de las estructuras de impacto secundarias
ma´s importantes del Sistema Solar, como el cra´ter Cope´rnico en la Luna y el cra´ter Lyot
en Marte (Vickery, 1986; 1987).
Modelo de escombros
Si el impacto ocurre, en cambio, sobre un regolito no–consolidado, el proceso de
eyeccio´n resultante es muy diferente. En este caso, la velocidad de eyeccio´n sigue el
modelo de Housen et al. (1983). Para un regolito, en el re´gimen gravitatorio, estos
autores encuentran que la velocidad de eyeccio´n ve depende de la distancia al lugar de
impacto x de la siguiente forma:
ve = K
√
gRt(x/Rt)
−ex (3.5)
donde tanto K como ex son constantes, g es la gravedad superficial y Rt es el radio del
cra´ter transitorio (ver Chapman y McKinnon 1986, p. 516).
Existen en la bibliograf´ıa muchos estudios que proponen valores diferentes para K y
ex, o que bien establecen cotas para los valores posibles que pueden tomar (por ejemplo
Cintala et al., 1999; Melosh, 1989; Schmidt y Housen, 1987; Chapman y McKinnon,
1986).
En el presente trabajo se adoptara´ los valores utilizados en el trabajo de Alvarellos
et al. (2005): ex = 1,77 y
K ' 0,62(ρi/ρt)0,2 (3.6)
3.2.2. Taman˜os de cra´teres
Supongamos que un objeto impactor con dia´metro d km y con densidad ρi, golpea
una superficie de densidad ρt, a una velocidad U y con un a´ngulo cenital de incidencia
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ψ. Basados en el trabajo de Schmidt y Housen (1987), Zahnle et al. (2003) derivaron la
siguiente expresio´n para el dia´metro del cra´ter transitorio en km:
Dt = 1,1
(
U2
g
)0,217(
ρi cosψ
ρt
)0,333
d0,783 (3.7)
donde g es la aceleracio´n de la gravedad en la superficie. Para cra´teres de mayor taman˜o
que un dia´metro cr´ıtico Dc, el cra´ter transitorio pierde su forma simple de cuenco y
se desploma en un cra´ter complejo, con forma de “plato”. De acuerdo a Zahnle et al.
(2003), para Dt ≥ Dc, el dia´metro del cra´ter final estara´ dado aproximadamente por la
relacio´n
Df ' 0,7Dt1,13 (3.8)
En el otro caso, es decir para Dt < Dc, el dia´metro del cra´ter final es aproximadamente
el mismo que el del cra´ter transitorio, Df = Dt. A modo de ejemplo, para los sate´lites
de Saturno Mimas, Tethys y Rhea, Dc ' 15 km (Zahnle et al., 2003).
3.2.3. Velocidad helioce´ntrica de impactos
A partir de los estudios sobre dina´mica orbital de cometas eclipticales de Levison y
Duncan (1997), Zahnle et al (2003) utilizaron simulaciones Monte Carlo para tabular las
velocidades medias de impacto de objetos en o´rbitas helioce´ntricas en el Sistema Solar
externo. En ese trabajo, estos autores encontraron que la componente normal media de
la velocidad de impacto, pesada por la probabilidad de impacto, esta´ dada por (Zahnle
et al., 2001):
〈U⊥(β)〉 ≈ vorb(1 + 0,66 cos β) (3.9)
donde β es la distancia angular al sitio de impacto desde el a´pex de movimiento y vorb
es la velocidad orbital circular del sate´lite. La velocidad media total helioce´ntrica de
impacto puede ser aproximada por la siguiente expresio´n:
〈U(β)〉 ≈
√
3vorb(1 + 0,9 cos β)
0,35 (3.10)
Las diferentes dependencias con la distancia angular al a´pex β resultan de una tendencia
sistema´tica de la velocidad helioce´ntrica de impacto con el a´ngulo de incidencia: impactos
cercanos al a´pex de movimiento tienden a ser ma´s normales, mientras que impactos
cercanos al anta´pex son generalmente ma´s oblicuos.
3.3. Destino de la eyeccio´n de impactos en sate´lites
de Saturno
Con el objeto de estudiar la dina´mica de las part´ıculas eyectadas como resultado de
una colisio´n en sate´lites de Saturno, Alvarellos et al. (2005) integran nume´ricamente estas
trayectorias para conocer su destino. Los autores realizan las integraciones de manera
convencional, considerando las perturbaciones de los sate´lites cla´sicos de Saturno, el
achatamiento de este planeta y las perturbaciones solares. Las eyecciones son simuladas
desde cuatro de los cra´teres ma´s importantes de tres sate´lites regulares de Saturno:
Herschel en Mimas, Odysseus y Pene´lope en Tetis y Tirawa en Rea.
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En este trabajo, las condiciones iniciales se generaron utilizando los modelos de eyec-
cio´n anteriormente detallados, en la forma de posiciones y velocidades para las part´ıculas
eyectadas, consistentemente con la f´ısica de craterizacio´n conocida, en la aproximacio´n
de campo lejano. Para hacerlo, se construyeron para cada cra´ter 20 anillos de eyeccio´n
de igual a´rea, conce´ntricos en torno al centro de cada cra´ter, tomando como radio inte-
rior del anillo ma´s interno rMIN = d/2 y como radio exterior del anillo ma´s externo la
distancia al cra´ter donde la velocidad de eyeccio´n cae debajo de la velocidad de escape
del sate´lite, tomando como tal una expresio´n modificada de la velocidad de escape en
dos cuerpos, con un criterio que se discute en el Ape´ndice B.
Para cada uno de los veinte anillos se computo´ la velocidad, utilizando los modelos
de eyeccio´n de astillamiento y de escombros, anteriormente descriptos. Algunas de las
conclusiones ma´s relevantes de ese trabajo son las siguientes:
Independientemente del modelo de eyeccio´n asumido para las part´ıculas, la ma-
yor parte del material eyectado es re–acretado por el sate´lite fuente. Un pequen˜o
porcentaje (a lo sumo un 17%) de las part´ıculas, impacta con algu´n sate´lite vecino.
Las eyecciones lanzadas desde el lado delantero de los sate´lites tienden a ser acre-
tadas principalmente por el lado trasero del sate´lite fuente. En contraste, las eyec-
ciones desde el lado trasero, tienden a acretarse desde el lado delantero.
Los tiempos de barrido del 50% del material var´ıan, dependiendo el caso, desde
10 an˜os hasta 150 an˜os.
A modo ilustrativo, la Figura 3.5 muestra instanta´neas de las posiciones de las
part´ıculas eyectadas para cuatro tiempos diferentes, para la simulacio´n hecha a partir
de eyecciones desde Mimas, utilizando el modelo de escombros. Como puede observarse
la mayor parte de las part´ıculas permanece en la vecindad del sate´lite y, a medida que
pasa el tiempo, son re–acretadas sobre e´ste.
3.4. Discusio´n y motivacio´n
Los resultados obtenidos por Alvarellos et al. (2005) muestran que, como resultado
de una fuerte colisio´n con un sate´lite de Saturno, se genera una poblacio´n de baja energ´ıa
que es pra´cticamente co–orbital al sate´lite colisionado y que, mayoritariamente, es acre-
tada por e´ste, en algunos cientos de an˜os. Esto permite especular sobre la posibilidad
de que una poblacio´n como e´sta, es decir, una poblacio´n de material generada como
remanente de grandes impactos que dejaron como resultado cra´teres de taman˜os consi-
derables sobre Iapetus, sea la semilla inicial de dicotomı´a de albedo sobre este sate´lite,
la cual permitio´ que luego actu´en de manera efectiva los mecanismos de migracio´n del
hielo que, finalmente, resultaron en un patro´n de albedo como el que se observa en la
actualidad. Para testear esta posibilidad, y as´ı aportar un nuevo enfoque al problema
de la dicotomı´a de albedo sobre Iapetus, se desarrollaron simulaciones de eyecciones de
impactos desde algunos de los cra´teres ma´s importantes que presenta Iapetus en su su-
perficie, a partir de los resultados conocidos de la f´ısica de eyeccio´n. Los detalles de estas
simulaciones junto con los resultados obtenidos se describen en el siguiente cap´ıtulo.
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Figura 3.5: Posiciones de las part´ıculas eyectadas desde Mimas, en cuatro tiempos dife-
rentes, con el modelo de escombros. Porcentaje de la poblacio´n original: a) a t = 1 an˜o,
91%. b) a t = 10 an˜os, 78%. c) a t = 100 an˜os, 48%. d) a t = 200 an˜os, 35%. (Imagen
extra´ıda de Alvarellos et al. 2005, p. 118, Fig. 14).
Cap´ıtulo 4
Condiciones iniciales y experimentos
nume´ricos
En el cap´ıtulo anterior, se describieron de manera general las ideas ba´sicas sobre la
formacio´n de un cra´ter de impacto y la posterior eyeccio´n de material que e´ste proceso
genera. Se presentaron, adema´s, los modelos que existen en la actualidad para tratar de
simular dicha eyeccio´n, junto con un antecedente relativamente reciente de estudio de la
dina´mica de estas part´ıculas, en los sate´lites de Saturno. En este contexto, se expusieron
los principales argumentos para suponer que la poblacio´n remanente de un gran evento
de colisio´n en Iapetus, puede haber tenido un rol esencial en la formacio´n del patro´n de
albedo que se observa actualmente sobre e´l.
En el presente cap´ıtulo, se detallan los principales resultados obtenidos al integrar
nume´ricamente trayectorias correspondientes a condiciones iniciales de part´ıculas eyecta-
das despue´s de un gran impacto en Iapetus, a partir de los modelos de eyeccio´n expuestos
anteriormente. En la primera parte, se describe el me´todo para generar las condiciones
iniciales, presentando una discusio´n sobre los para´metros asumidos para hacerlo. En la
segunda parte, se presentan los resultados de las integraciones nume´ricas realizadas, con
particular detalle en las distribuciones de re–impactos obtenidas en cada integracio´n.
4.1. Sobre el lugar de eyeccio´n
Para poder inferir que, en el pasado, una poblacio´n de baja energ´ıa resulto´ de un
gran evento de colisio´n sobre Iapetus, es necesario encontrar cierta evidencia de este
violento impacto en su superficie. Como puede verse en la Figura 4.1, la superficie de Ia-
petus presenta muchas evidencias de impactos, entre las que se destacan dos estructuras
mayores de taman˜o comparable: una de ellas, el llamado cra´ter Turgis, ubicado sobre la
Regio´n Cassini en el hemisferio delantero y la otra, el cra´ter Engelier, en el hemisferio
opuesto.
Como se comento´ en la Seccio´n 3.3, de acuerdo al trabajo de Alvarellos et al. (2005), la
poblacio´n eyectada desde un cra´ter en el hemisferio delantero de un sate´lite (en rotacio´n
sincro´nica) debido a un gran impacto, es principalmente acretada sobre el hemisferio
opuesto. En contraparte, si la colisio´n se produce sobre el hemisferio trasero, el material
eyectado tiende a acretarse preferentemente sobre el lado delantero. Con estos resultados,
esperando obtener una poblacio´n de baja energ´ıa que re–impacte con una distribucio´n
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Figura 4.1: Grandes estructuras de impacto en la superficie de Iapetus.
espacial con ma´ximo en el hemisferio delantero (dicotomı´a observada en Iapetus), en la
mayor parte de las integraciones realizadas en este trabajo se simulara´ la eyeccio´n de
material desde el cra´ter ubicado sobre el lado trasero, es decir, el cra´ter Engelier. Esta
estructura de impacto es de tipo complejo, con la t´ıpica forma de plato y una prominente
elevacio´n central, adema´s de una frontera bastante circular, colapsada en escalones hacia
el interior (ver Figura 4.1). Posee un dia´metro aproximado de 504 km y, considerando
el sistema adoptado por la IAU para este sate´lite (ver Figura 4.2), las coordenadas del
centro del mismo son λ ' 264,7◦ y δ ' −40,5◦. 1
Figura 4.2: Sistema de coordenadas adoptado por la IAU para Iapetus.
1http://planetarynames.wr.usgs.gov/Feature/14463
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4.2. Para´metros asumidos para el gran impacto
Para generar condiciones iniciales realistas para simular la eyeccio´n de material es
necesario asumir, con cierto criterio, algunos para´metros caracter´ısticos del impacto
como son: el a´ngulo de impacto ψ, la densidad superficial de Iapetus ρt y la densidad
del objeto impactor ρi. La ecuacio´n (3.7) permite, mediante estos para´metros, estimar
el dia´metro del objeto impactor, el cual, como se discutira´ ma´s adelante, es necesario
para generar las condiciones iniciales.
En el caso del a´ngulo de impacto ψ, en este trabajo se adopta el valor ψ = 45◦
deducido por Shoemaker (1962) como aquel que se corresponde con el valor ma´s probable,
que resulta de considerar una distribucio´n aleatoria de proyectiles incidentes. Si bien
intuitivamente podr´ıamos esperar que impactos con este a´ngulo de incidencia resulten
en cra´teres con forma elongada, el trabajo de Gault y Wedekind (1978) demuestra que las
estructuras de impacto resultantes, au´n para colisiones muy oblicuas, conservan fronteras
circulares. Este resultado se obtuvo a partir de una serie de experimentos en laboratorio
con esferas de aluminio y de vidrio pirex, impactadas sobre arena de cuarzo no–cohesivo,
con velocidades en el rango de 3,6 a 7,2 km/s, y acutalmente es el aceptado. La Figura
4.3, tomada de ese trabajo, es la que permitio´ inferir esta conclusio´n.
Figura 4.3: Elongacio´n de las fronteras de los cra´teres, determinada como el cociente de
sus semiejes, en funcio´n del a´ngulo de impacto, medido desde la direccio´n tangente a la
superficie (90◦ equivale a impactos normales). Figura 1 del trabajo de Gault y Wedekind
(1978).
Respecto de la densidad superficial de Iapetus ρt, el valor utilizado en este trabajo
es el correspondiente a la densidad del hielo de agua ρt = 0,9 g/cm
3. Esta densidad es
la que usualmente se asume en la literatura como densidad superficial de los sate´lites
helados (Alvarellos et al. 2005).
Finalmente, el valor de densidad del impactor ρi es una fuente importante de incer-
teza. Conocer esta densidad implicar´ıa conocer que tipo de objeto origino´ el impacto y
esto es pra´cticamente imposible. Para evaluar diferentes posibilidades, en este trabajo
se considerara´n tres valores diferentes: ρi ∼ ρcometa = 0,6 g/cm3, ρi = ρt = 0,9 g/cm3 y
ρi ∼ ρFebe = 1,638 g/cm3.
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4.2.1. Para´metros estimados del gran impacto
A partir de la posicio´n del centro del cra´ter de impacto Engelier (λ, δ), utilizando la
ecuacio´n (3.10), es posible estimar la velocidad del impacto que produjo dicha estructura,
bajo la suposicio´n de que se trataba de un objeto en o´rbita helioce´ntrica. Para hacerlo,
asumimos para Iapetus una velocidad orbital media vorb = 3,265 km/s y, para determinar
la distancia angular entre el centro del cra´ter y el a´pex de movimiento, construimos un
tria´ngulo esfe´rico con tres c´ırculos ma´ximos: el ecuador del sate´lite, el meridiano que
pasa por el centro del cra´ter y el c´ırculo ma´ximo que pasa por el a´pex de movimiento y
por el centro del cra´ter. Utilizando trigonometr´ıa esfe´rica es fa´cil ver que esta distancia
angular corresponde a β = 139,2◦. Con estos datos, la velocidad de impacto estimada
resulta
U ∼ 3,8 km/s
Con esta velocidad, las ecuaciones (3.7) y (3.8) permiten estimar el dia´metro d del
objeto impactor. Si suponemos una gravedad superficial g = 0,224m/s2, los diferentes
valores para d var´ıan de acuerdo a los diferentes valores de densidad de impactor ρi
asumidos. Para las densidades utilizadas en este trabajo, los valores estimados para d
y para el factor de ampliflicacio´n de la velocidad de eyeccio´n K (ver ecuacio´n (3.6)) se
encuentran en la Tabla 4.1.
ρi = 0,6 g/cm
3
ρi = 0,9 g/cm
3
ρi = 1,638 g/cm
3
d[km] 96 81 63
K 0,57 0,62 0,70
Tabla 4.1: Dia´metro del impactor d y amplitud de la velocidad de eyeccio´n K, para
diferentes valores de densidad de impactor ρi asumidos. La incerteza estimada para d es
aproximadamente del ±30% (Alvarellos et al., 2005).
4.3. Condiciones iniciales
Para computar las condiciones iniciales de la eyeccio´n se procedio´ de manera ana´loga
al trabajo de Alvarellos et al. (2005). Partimos de la latitud δ y la longitud λ del centro
del cra´ter de impacto. Este punto constituye el origen de nuestro sistema de coordenadas
topoce´ntrico, sobre el cual construimos 1000 anillos de eyeccio´n, tomando como radio
interno del anillo ma´s interior rmin = d/2 y como radio externo del anillo ma´s exterior
rmax = Dt/2 (radio del cra´ter transitorio)(ver Figura 4.4). El ancho de cada uno de los
1000 anillos se calculo´ de manera que todos tengan el mismo a´rea y, por lo tanto, se
simule la eyeccio´n de la misma cantidad de material desde cada uno de ellos.
Para cada radio intermedio de cada anillo se calculo´ el valor de la velocidad de
eyeccio´n a partir del modelo de escombros. Este modelo fue el elegido para nuestras
simulaciones fundamentalmente por dos motivos: por un lado, de acuerdo Smith et al.
(1981), la presencia de cra´teres con contorno irregular es evidencia de una superficie poco
compacta y dicha caracter´ıstica se observa en la superficie de Iapetus. Por otra parte,
los resultados que obtienen Alvarellos et al. (2005) son independientes del modelo de
eyeccio´n asumido. Para determinar la velocidad efectiva final de las part´ıculas eyectadas,
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Figura 4.4: Esquema de anillos de eyeccio´n.
adema´s, se tuvo en cuenta la componente introducida por la rotacio´n intr´ınseca del
sate´lite.
La Figura 4.5 muestra la dependencia de la velocidad de eyeccio´n provista por el
modelo de escombros, en funcio´n de la distancia al centro del cra´ter, para las tres densi-
dades de impactor ρi asumidas. Adema´s, se muestra el radio mı´nimo rmin desde donde se
comenzaron las integraciones para cada ρi, as´ı como la velocidad de escape utilizada en
el trabajo de Alvarellos et al. (2005) para restringir las integraciones (ver Ape´ndice B).
Como puede observarse, la mayor parte de las condiciones iniciales utilizadas en este tra-
bajo (aproximadamente el 89%) son menores a esta velocidad, por lo que no sera´ posible
realizar una comparacio´n directa con los resultados obtenidos en ese trabajo.
Figura 4.5: Perfiles de velocidad de eyeccio´n provistos por el modelo de escombros, para
las densidades de impactor asumidas: ρi = ρFebe (en verde), ρi = ρT (en violeta) y
ρi = ρcometa (en magenta). Las l´ıneas a trazos indican el radio mı´nimo rmin desde donde
comenzaron las integraciones (estimado por la ec. (3.7)), para cada ρi. La l´ınea naranja
corresponde a la velocidad de escape de Iapetus modificada para el PC3CR de acuerdo
al criterio de Alvarellos et al. (2005) Vesc,PC3CR,A = 0,593 km/s.
Finalmente, cada anillo de eyeccio´n fue dividido en 1440 segmentos angulares, lan-
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zando una part´ıcula desde cada segmento a 45◦ respecto de la direccio´n de la vertical
local.
Las transformaciones de coordenadas que relacionan los sistemas topoce´ntrico en
Iapetus y sino´dico centrado en el baricentro del sistema Saturno–Iapetus (desde donde
se realizan las integraciones, en el marco del PC3CR) se detallan en el Apendice C.
4.4. Modelo de integracio´n
Como se discutio´ en el Cap´ıtulo 2, Seccio´n 2.2.2, la o´rbita de Iapetus es aproximada-
mente circular y yace en una regio´n relativamente aislada, libre de sate´lites que puedan
producir perturbaciones significantes. Adema´s, Leiva y Briozzo (2013) encuentran que,
para las trayectorias de baja energ´ıa, las perturbaciones solares resultan despreciables:
para las energ´ıas y los tiempos de impacto de estas trayectorias, las velocidades de im-
pacto cambian a lo sumo una fraccio´n de m/s mientras que las coordenadas de impacto
a lo sumo var´ıan unos pocos kilo´metros. Bajo estas circunstancias, el PC3CR parece
ser un modelo dina´mico apropiado para la evolucio´n del polvo eyectado en una colisio´n
mayor.
Por lo expuesto anteriormente, para cada una de las condiciones iniciales gene-
radas, se reconstruyo´ nume´ricamente la trayectoria bajo el modelo PC3CR Saturno-
Iapetus-part´ıcula, asumiendo como para´metro de masa del sistema Saturno-Iapetus
µ = 3,1752×10−6 y utilizando unidades adimensionales esta´ndares (unidades sino´dicas).
De esta forma, las unidades para la longitud, velocidad y tiempo son, respectivamente:
3560820 km, 3,265 km/s y 12,624 d´ıas.
Para implementar el modelo, se confecciono´ una rutina en lenguaje Fortran90 que
utiliza un integrador de paso variable Burlisch-Stoer de presicio´n 10−12 y, para evolucio-
nes exteriores al sistema (es decir, o´rbitas suaves), adapta un integrador Runge-Kutta de
orden 8 (Press et al. 1992). Se tuvo especial cuidado en ajustar los pasos de integracio´n
cuando las trayectorias se aproximan al sate´lite, de manera tal de poder computar los
impactos.
En todos los casos las integraciones se realizaron hasta registrar:
una colisio´n con Iapetus, asumiendo para el radio del sate´lite el valor de 735 km.
un extremo acercamiento a Saturno, fijando como cota de distancia al planeta 0,05
unidades sino´dicas (∼ 178000 km).
un escape del sistema, considerando las part´ıculas que se alejan a ma´s de 3 unidades
sino´dicas (∼ 10682500 km) del centro de masa del sistema.
una evolucio´n simple durante un tiempo equivalente a 3000 an˜os (∼ 13900 per´ıodos
del sistema).
Para determinar los puntos de re-impacto con Iapetus se implemento´ el me´todo de
la biseccio´n con alta precisio´n.
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4.5. Distribuciones de impacto
Las posiciones de las condiciones iniciales de eyeccio´n, as´ı como las coordenadas de
re-impacto sobre Iapetus de las trayectorias integradas nume´ricamente, son las corres-
pondientes al sistema sino´dico del PC3CR Saturno-Iapetus (XS , YS, ZS). Para poder
mapear estas coordenadas en pares longitud–latitud sobre el sate´lite, es necesaria una
transformacio´n de coordenadas al sistema Iapetus-ce´ntrico (X‖S, Y‖S, Z‖S). En este sis-
tema, la longitud λ y la latitud δ de un punto sobre la superficie de Iapetus, medidas de
acuerdo al sistema de la IAU (ver Ape´ndice C), quedan definidas por
X‖S=R cos (δ) cos (pi − λ)
Y‖S=R cos (δ) sin (pi − λ)
Z‖S=R sin δ
(4.1)
Recordar que, en el sistema de medicio´n de coordenadas de la IAU, el a´pex de
movimiento se encuentra en las coordenadas (λ, δ) = (90◦, 0◦) y el centro del hemisferio
en direccio´n a Saturno en (λ, δ) = (0◦, 0◦). De esta´ forma, el hemisferio delantero se
ubica en 0◦ < λ < 180◦ y el hemisferio trasero en 180◦ < λ < 360◦.
4.5.1. Proyeccio´n de Gall-Peters
Para contar impactos sobre Iapetus, dicha superficie debe ser parcelada en celdas de
igual a´rea. Para esto, al igual que en el trabajo de Leiva y Briozzo (2013), recurrimos
a la proyeccio´n cil´ındrica ortogra´fica de Gall-Peters (Gall 1885). Esta proyeccio´n
mapea la superficie de una esfera de radio R, parametrizada por coordenadas (λ, δ), en
una superficie plana (cil´ındrica) expandida en coordenadas cartesianas (XGP , YGP ), de
acuerdo a
XGP=Rλ cos (α)
YGP=R sin (δ)/ cos (α)
(4.2)
donde el a´ngulo α define el paralelo esta´ndar. La desventaja principal de esta proyeccio´n
en cartograf´ıa es que no preserva distancias ni direcciones, por lo que los rasgos son seve-
ramente distorsionados, a menos que este´n suficientemente cerca del paralelo esta´ndar.
Sin embargo, para cualquier eleccio´n de α dos rasgos de igual a´rea sobre la esfera son
mapeados en dos rasgos de igual a´rea sobre el cil´ındrico. Esta propiedad es necesaria
en nuestro caso, para asegurarnos de que celdas de igual a´rea sobre el mapa cilindr´ıco
se corresponden con celdas de igual a´rea sobre la esfera, de manera de poder construir
histogramas de impacto representativos.
En este trabajo se adopta el valor α = 45◦ para el paralelo esta´ndar y se utilizara´ la
versio´n normalizada de la proyeccio´n de Gall-Peters, de manera que XGP ∈ [0;
√
2pi] y
YGP ∈ [−2/
√
2; 2/
√
2]. El hemisferio delantero corresponde entonces a XGP ∈ [0; pi/
√
2]
y el hemisferio trasero a XGP ∈ [pi/
√
2;
√
2pi].
4.5.2. Destino de las condiciones iniciales
La Figura 4.6 muestra, en coordenadas cil´ındricas de Gall-Peters, la proyeccio´n de las
condiciones iniciales de eyeccio´n sobre la superficie de Iapetus, para las tres densidades
de objeto impactor ρi asumidas en este trabajo. En color, se separaron las condiciones
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iniciales de acuerdo a su destino cuando finalizaron las integraciones: acercamiento ex-
tremo a Saturno (en amarillo), escape del sistema (en verde), re–impacto con Iapetus
(en rojo) o permanencia en el sistema sin cumplir ninguna de las anteriores por mas
de 3000 an˜os (en azul). Esta Figura permite vislumbrar la distorsio´n que produce la
proyeccio´n de Gall-Peters, transformando lo que era un anillo sobre la superficie en una
figura con forma ovoide, en las coordenadas cil´ındricas. Considerando las densidades de
impactor asumidas, se puede ver que para la densidad ma´s baja ρi = ρcometa las integra-
ciones comienzan desde condiciones iniciales con un radio superficial mayor (debido a
que el dia´metro del objeto impactor asumido con esta densidad es mayor, ver Tabla 4.1)
y las velocidades de eyeccio´n no son suficientes como para registrar algu´n acercamiento
extremo a Saturno. Solamente algunas pocas condiciones consiguen escapar del sistema,
mientras que la mayor´ıa de las part´ıculas ma´s energe´ticas (cercanas al centro del cra´ter)
permanecen en el sistema una vez finalizada la integracio´n, sin colisionar. La baja velo-
cidad de eyeccio´n provista por esta densidad para las condiciones iniciales hace que la
mayor parte de las part´ıculas eyectadas re–impacten con el sate´lite. A medida que consi-
deramos densidades ma´s altas, comenzamos a encontrar mayor cantidad de condiciones
cercanas al centro del cra´ter, muchas de las cuales son lo suficientemente energe´ticas
como para escapar del sistema o registrar un acercamiento extremo a Saturno. Tambie´n
es notoria la disminucio´n de extensio´n de la regio´n de part´ıculas re–impactoras, para
densidades crecientes.
En los tres casos, la posicio´n de las condiciones iniciales parece fijar el destino de las
mismas con bastante precisio´n, aunque esta tendencia es menos notoria para ρi = ρFebe
(ver Figura 4.6).
Finalmente, resulta importante destacar que:
el criterio de escape del sistema se fijo´ de manera arbitraria (3 unidades sino´dicas).
Es posible que a distancias mucho menores, la dina´mica de la part´ıcula deje de
estar dominada por la influencia gravitatoria de Iapetus.
la mayor parte de las part´ıculas energe´ticas permanecen en el sistema sin colisionar
una vez finalizada la integracio´n en una variedad de o´rbitas posibles: en captura
en torno a Iapetus, co-orbitales con e´ste, otras orbitando en torno a las masas
primarias y muchas de ellas hacie´ndolo en torno al sistema, sin alcanzar la distancia
de escape.
en modelos ma´s realistas, donde se consideren, por ejemplo, perturbaciones solares
y de los sate´lites de Saturno, podemos esperar que la poblacio´n que permanece en
el sistema una vez finalizada la integracio´n disminuya notoriamente, debido a que
estas perturbaciones facilitaran los escapes y los re–impactos con Iapetus. Tambie´n
podemos esperar que, en estos modelos, las part´ıculas que se acercan a Saturno
impacten con alguno de sus sate´lites interiores, antes de alcanzarlo.
4.5.3. Evolucio´n orbital de las trayectorias re–impactoras
De acuerdo a los resultados del trabajo de Leiva y Briozzo (2013), para obtener una
distribucio´n asime´trica de impactos de baja energ´ıa sobre Iapetus, la poblacio´n originaria
de estas trayectorias debe haber sido pra´cticamente co–orbital a este sate´lite.
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Figura 4.6: Proyeccio´n de Gall-Peters de condiciones iniciales para las tres densidades
de impactor asumidas, de acuerdo a su destino: acercamiento a Saturno (amarillo),
escape (verde), re–impacto con Iapetus (rojo) o permanencia sin cumplir ninguna de las
anteriores (azul).
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Debido al me´todo de construccio´n de las condiciones iniciales, la mayor parte de
las trayectorias re–impactoras obtenidas en este trabajo son, en general, de muy ba-
ja energ´ıa, con o´rbitas de tipo bal´ıstico que re–impactan en las cercan´ıas del cra´ter
de impacto, en tiempos cortos. Para analizar la evolucio´n orbital de estas trayectorias
re–impactoras, la Figura 4.7 muestra snapshots de las posiciones de las part´ıculas, pro-
yectadas en el plano xy y xz del sistema de coordenadas sino´dico, para cuatro tiempos
diferentes, en el caso particular en el que la densidad del objeto impactor es ρi = ρFebe.
Transcurridos algunos cientos de an˜os desde la eyeccio´n, la mayor parte de las tra-
yectorias colisiona con Iapetus, como era de esperarse debido a su baja energ´ıa. Las
part´ıculas con suficiente energ´ıa como para alejarse de Iapetus se ubican en trayectorias
co–orbitales (ver Figura 4.7), ya desde tiempos muy cortos, con una leve preponderancia
en el punto opuesto a la posicio´n del sate´lite. A medida que transcurre el tiempo, las
part´ıculas van poblando la o´rbita de Iapetus de manera ma´s uniforme. Como puede ob-
servarse, esta poblacio´n no es capaz de alejarse ma´s de aproximadamente 1,2 unidades
sino´dicas respecto del baricentro del sistema.
4.5.4. Clasificacio´n de trayectorias de re–impacto
Como se menciono´ anteriormente, el me´todo utilizado para construir condiciones ini-
ciales genera gran cantidad de part´ıculas de muy baja energ´ıa, por lo que, si pretendemos
analizar la muestra de trayectorias re–impactoras como un todo, se pierda informacio´n
dina´mica de intere´s. Para evitar este inconveniente, es necesario discriminar la pobla-
cio´n re-impactora de acuerdo a algunas caracter´ısticas que nos permitan realizar una
comparacio´n con los resultados de Alvarellos et al. (2005) y de Leiva y Briozzo (2013).
Con este objetivo, se utilizo´ la siguiente clasificacio´n para la muestra de part´ıculas
re–impactoras:
Trayectorias tipo A: aquellas que no consiguen alejarse de la influencia de la
masa secundaria. La mayor parte de ellas realiza o´rbitas bal´ısticas, que re–impactan
en las cercan´ıas del cra´ter de impacto, constribuyendo a formar el llamado ejecta
blanket o manto de eyeccio´n. Cumplen con la siguiente condicio´n nume´rica:
xL1 < x(t) < xL2 ∀t < 3000 an˜os
Trayectorias tipo B : aquellas que consiguen escapar del sistema a trave´s del
punto lagrangeano L2, para luego retornar y colisionar. Corresponden, en un rango
de h, a las trayectorias estudiadas por Leiva y Briozzo (2013). Cumplen con la
condicio´n nume´rica:
xL2 < x(t
∗) para algu´n t∗ < 3000 an˜os
Trayectorias tipo C : aquellas con la suficiente energ´ıa como para escapar de
la influencia de la masa secundaria y orbitar en torno a la primaria un tiempo,
para luego retornar y colisionar con Iapetus, sin alejarse del sistema por el punto
lagrangeano L2. Cumplen con la siguiente condicio´n nume´rica:
x(t) < xL2 ∀t pero x(t∗) < xL1 para algu´n t∗ < 3000 an˜os
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Figura 4.7: Snapshots de posiciones proyectadas, en el sistema sino´dico, de las part´ıculas
eyectadas para la simulacio´n con densidad ρi = ρFebe, para cuatro tiempos diferentes.
La cruz roja representa la posicio´n de Iapetus y el c´ırculo azul (a escala) la de Saturno.
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La agrupacio´n de las trayectorias B con las trayectorias C en trayectorias B + C
posibilitara´ la comparacio´n con los resultados de Alvarellos et al. (2005).
La Figura 4.8 muestra los mapas de re–impactos sobre Iapetus, obtenidos para las
trayectorias tipo A, para las tres densidades de impactor ρi asumidas, utilizando la
proyeccio´n de Gall-Peters. Como puede observarse, en todos los casos la distribucio´n de
impactos tiene un ma´ximo en las inmediaciones del cra´ter, generando el conocido manto
de eyeccio´n a su alrededor. Independientemente de la densidad de impactor ρi asumida,
a medida que la distancia al cra´ter aumenta, la distribucio´n de impactos disminuye,
volvie´ndose uniforme. Dicha uniformidad presenta un quiebre, aproximadamente, en el
ant´ıpoda del cra´ter de impacto, donde la distribucio´n aumenta notablemente, ma´s au´n
a medida que consideramos ρi mayores. En rigor, dicho ma´ximo se encuentra levemente
desplazado posiblemente debido a la adicio´n de la componente de velocidad debida a la
rotacio´n del sate´lite, en la generacio´n de las condiciones iniciales.
La Figura 4.9 muestra los mapas proyectados de re–impacto para las trayectorias
tipo B, obtenidos para las tres densidades de impactor ρi asumidas. Si bien la muestra
que resulta para estas trayectorias es pequen˜a (au´n menor para ρi decrecientes), es
posible notar una dicotomı´a en la distribucio´n de impactos, con una leve tendencia de
la poblacio´n a impactar sobre el hemisferio delantero. Respecto de las distribuciones
obtenidas por Leiva y Briozzo (2013) nuestra distribucio´n es considerablemente ma´s
ruidosa por, fundamentalmente dos motivos: por un lado nuestra muestra es mucho
ma´s pequen˜a a la utilizada en ese trabajo debido a la diferencia de construccio´n de las
condiciones iniciales; por otra parte, en el trabajo de Leiva y Briozzo (2013) so´lo se
estudian las distribuciones para un valor de constante de Jacobi h discreto, mientras
que las distribuciones obtenidas en este trabajo corresponden a part´ıculas en un rango
amplio de energ´ıas. Por otra parte, nuestra distribucio´n no presenta un ma´ximo en el
a´pex de movimiento, como la obtenida por estos autores.
La Figura 4.10, por su parte, muestra los mapas de re–impacto obtenidos para las
trayectorias tipo C con la proyeccio´n de Gall-Peters, para las tres densidades de impactor
ρi asumidas. En este caso la muestra es au´n menor que en el caso anterior. Sin embargo,
la dicotomı´a de la distribucio´n de impactos es muy notoria, con nuevamente un ma´ximo
en el hemisferio delantero.
La poca cantidad de trayectorias que consiguen alejarse de Iapetus, ya sea a trave´s
de los puntos lagrangeanos L1 o L2, hace que la distincio´n en trayectorias tipo B y
trayectorias tipo c resulte en distribuciones de impacto ruidosas. Para obtener resultados
ma´s confiables, en lo que sigue, so´lo se distinguira´ entre las trayectorias menos energe´ticas
tipo A y las que logran escaparse de la influencia gravitatoria de Iapetus, las tipo B +
C.
La Figura 4.11 muestra los mapas proyectados de re–impacto obtenidos para las
trayectorias tipo B + C, para las tres densidades de impactor ρi asumidas. Para esta
muestra de mayor taman˜o, la distribucio´n de impactos obtenida presenta una fuerte
dicotomı´a, centrada en el hemisferio delantero, para las tres densidades ρi utilizadas.
Dicha distribucio´n parece adema´s estar centrada en las cercan´ıas del meridiano que pasa
por el a´pex de movimiento, aunque esta tendencia, adema´s de ser bastante ruidosa, no
es observada para la densidad ρi ma´s alta.
La dicotomı´a de la distribucio´n de colisiones resulta au´n mas visible cuando conside-
ramos los histogramas acumulados de longitudes de impacto para las trayectorias B +
C de la Figura 4.12, donde, independientemente de la densidad de impactor asumida,
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Figura 4.8: Mapas de re–impactos sobre Iapetus de las trayectorias tipo A, para las tres
densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 80x40 celdas.
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Figura 4.9: Mapas de re–impactos sobre Iapetus de las trayectorias tipo B, para las tres
densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas. La escala
fue ajustada en cada caso para una mejor visualizacio´n.
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Figura 4.10: Mapas de re–impactos sobre Iapetus de las trayectorias tipo C, para las tres
densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas. La escala
fue ajustada en cada caso para una mejor visualizacio´n.
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Figura 4.11: Mapas de re–impactos sobre Iapetus de las trayectorias tipo B + C, para
las tres densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas. La
escala fue ajustada en cada caso para una mejor visualizacio´n.
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los histogramas exhiben un ma´ximo en el hemisferio delantero, en longitudes pro´ximas
a la longitud del a´pex de movimiento. La diferencia en altura de estos histogramas entre
las tres densidades ρi corresponde so´lo a las diferencias en taman˜o de las muestras.
Figura 4.12: Histogramas de longitudes de re–impacto sobre Iapetus de las trayectorias
tipo B + C.
4.5.5. Tiempos y direcciones de impacto
Con el objeto de analizar los tiempos en los que ocurren los re–impactos de las
trayectorias B + C, la Figura 4.13 muestra histogramas de tiempo, constru´ıdos para
las tres densidades de impactor ρi asumidas. Adema´s, en los paneles superiores puede
observarse el porcentaje de impactos ocurridos en los diferentes tiempos de integracio´n.
Como puede observarse, la mayor parte de los impactos, aproximadamente el 70%,
ocurre en los primeros 1000 an˜os de integracio´n, de los cuales casi la mitad ocurre en
los primeros 100 an˜os. Esta tendencia, parece ser adema´s independiente del taman˜o de
la muestra correspondiente a cada densidad ρi.
Para estudiar los tiempos de colisio´n de manera diferencial con la posicio´n se cons-
truyeron mapas proyectados de tiempo mı´nimo de re–impacto tmin, donde este estad´ısti-
co corresponde al menor valor de tiempo de colisio´n de todas las trayectorias que re–
impactan en cada celda. Los resultados pueden verse en la Figura 4.14. Es posible notar
que las part´ıculas que caen sobre el hemisferio delantero parecen hacerlo en tiempos cor-
tos, respecto de las que impactan en el otro hemisferio. Esta tendencia es menos notable
para densidad ρi = ρFebe.
Estudiando las direcciones de re–impacto de las trayectorias B + C, definiendo como
a´ngulo de impacto θ a la direccio´n entre el vector velocidad de impacto y la direccio´n
normal a la superficie (as´ı, 90◦ corresponde a impactos tangenciales mientras que 180◦
corresponde a impactos normales), la Figura 4.15 muestra mapas de a´ngulo de impacto
medio θmedio para estas trayectorias, para las tres densidades de impactor asumidas. Estos
mapas se construyeron promediando los a´ngulos con los que las part´ıculas impactan, en
cada celda. En los tres casos, se puede observar que los a´ngulos de impacto medios θmedio
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Figura 4.13: Histogramas de los tiempos de impacto de las trayectorias B + C, para las
tres densidades de impactor ρi asumidas. En los paneles superiores puede observarse el
porcentaje de impactos ocurridos en los diferentes tiempos.
rondan en torno a los 135◦, teniendo una mayor dispersio´n para ρi = ρcometa, donde la
muestra es menor. Adema´s, a medida que consideramos ρi mayores, es posible notar
una tendencia a impactar de manera aproximadamente ma´s normal sobre el hemisferio
delantero respecto del trasero. Esto es muy notorio para ρi = ρFebe, donde, adema´s, el
taman˜o de la muestra hace que la dispersio´n sea relativamenta baja.
Finalmente, cabe destacar que tambie´n se construyeron mapas similares pero con
la dispersio´n esta´ndar de estos a´ngulos de impacto. Los resultados fueron mapas muy
uniformes, por lo que la tendencia a impactar de manera ma´s normal sobre el lado
delantero parece afianzarse.
4.5.6. Eyeccio´n desde el hemisferio delantero: el cra´ter Turgis
Para analizar la dina´mica de la eyeccio´n de material, producida como remanente de
un gran impacto sobre el hemisferio delantero de Iapetus, se considero´ el cra´ter de mayor
taman˜o que presenta este sate´lite en su superficie, sobre este hemisferio: el cra´ter Turgis
(ver Figura 4.1).
Esta estructura de impacto, al igual que el cra´ter Engelier, es de tipo complejo, con
la caracter´ıstica forma de plato. Su taman˜o es au´n mayor que el de la estructura en el
otro hemisferio, con un dia´metro aproximado de 580 km. En este caso, la posicio´n del
centro del cra´ter, de acuerdo a las coordenadas adoptadas por la IAU (ver Ape´ndice C),
son λ ' 28,4◦ y δ ' 16,9◦.2
Para generar las condiciones iniciales de estas simulaciones se asumio´ como densidad
del objeto impactor ρi = ρFebe, correspondiente a la mayor de las densidades considera-
das en las simulaciones desde el otro hemisferio, la cual arroja valores de velocidad de
eyeccio´n ma´s altas. El a´ngulo de impacto ψ = 45◦ y una densidad superficial para Iape-
2http://planetarynames.wr.usgs.gov/Feature/14488
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Figura 4.14: Mapas de tmin de impacto sobre Iapetus de las trayectorias tipo B + C,
para las tres densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas.
La escala fue ajustada en cada caso para una mejor visualizacio´n.
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Figura 4.15: Mapas de θmedio de impacto sobre Iapetus de las trayectorias tipo B + C,
para las tres densidades de impactor ρi asumidas. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas.
La escala fue ajustada en cada caso para una mejor visualizacio´n.
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tus de ρt = 0,9 g/cm
3, por los argumentos expuestos en la Seccio´n 4.2 de este cap´ıtulo.
Con estos para´metros, la velocidad del gran impacto estimada a partir de la ecuacio´n
(3.10) resulta
U ∼ 6,4 km/s
notablemente superior al valor estimado para la velocidad que provoco´ el otro cra´ter.
Con esta velocidad, las ecuaciones (3.7) y (3.8), permiten estimar el valor del dia´metro
del objeto impactor, a partir de su densidad. Para el cra´ter Turgis, este valor corresponde
a:
d ∼ 55 km
muy similar al obtenido para la simulacio´n desde el otro cra´ter, para la misma densidad
de objeto impactor.
Finalmente, el factor amplitud de la velocidad de eyeccio´nK estimado de la ecuacio´n
(3.6) es el mismo que en el otro caso, con la misma densidad de impactor: K = 0,7.
Las condiciones iniciales de eyeccio´n se generaron de manera completamente ana´loga
a lo hecho en la simulacio´n desde el otro cra´ter: a partir de la posicio´n del centro del
cra´ter se construyeron 1000 anillos de eyeccio´n de igual a´rea, cada uno dividido en 1440
segmentos angulares, lanzando una part´ıcula a 45◦ de la normal desde cada uno de
ellos, con la velocidad provista por el modelo de escombros para ese radio adema´s de
la velocidad debida a la rotacio´n de Iapetus. Por otra parte, el modelo utilizado para
integrar las trayectorias fue el mismo que para el otro caso (PC3CR), utilizando el mismo
integrador as´ı como los mismos criterios para detener la integracio´n.
La Figura 4.16 muestra la proyeccio´n de Gall-Peters de las condiciones iniciales sobre
la superficie de Iapetus para este cra´ter, distinguidas por color de acuerdo a su destino
una vez finalizadas las integraciones.
Figura 4.16: Proyeccio´n de condiciones iniciales de la simulacio´n para el cra´ter Turgis, de
acuerdo a su destino: escape (en verde), re–impacto con Iapetus (en rojo) o permanencia
en el sistema, sin cumplir ninguna de las anteriores (en azul)
CAPI´TULO 4. CONDICIONES INICIALES Y EXPERIMENTOS NUME´RICOS 66
Como puede verse, la distorsio´n que produce la proyeccio´n de Gall-Peters en este
caso genera una figura con forma elongada, ma´s que una forma ovoide como en el otro
caso. Esto es debido a la posicio´n de cra´ter Turgis, mucho ma´s cercana al ecuador del
sate´lite.
La Figura 4.16 permite, adema´s, notar que la cantidad de part´ıculas que escapan del
sistema es muy importante, sobre todo si la comparamos con las simulaciones desde el
cra´ter en el hemisferio trasero: la ubicacio´n frontal del gran impacto genera una poblacio´n
numerosa de part´ıculas con energ´ıas lo suficientemente grande como para alejarse del
sistema, de taman˜o comparable con la poblacio´n que permanece en el sistema por ma´s
de 3000 an˜os. Por otra parte, si bien la mayor parte de las trayectorias re–impacta con
el sate´lite, e´sta poblacio´n es mucho menor a la obtenida en las simulaciones para el otro
cra´ter, considerando la misma densidad de impactor.
El intento de clasificacio´n de las trayectorias re–impactoras en 3 grupos para este
caso, resulta en una muestra muy grande de trayectorias de tipo A y una muestra muy
pequen˜a para las trayectorias tipo C. Esto u´ltimo hace que, para estas simulaciones, la
distincio´n entra trayectorias tipo B y tipo C carezca de sentido, por lo que no sera´ posible
establecer una comparacio´n con los resultados de Leiva y Briozzo (2013).
La Figura 4.17 muestra los mapas proyectados de re–impacto sobre Iapetus, obtenidos
para las trayectorias de tipo A en estas simulaciones.
Figura 4.17: Mapas de re–impacto sobre Iapetus de las trayectorias tipo A para las
simulaciones desde el cra´ter Turgis. La grilla utilizada fue de 80x40 celdas.
Claramente es posible notar la presencia del manto de eyeccio´n, en las cercan´ıas
del cra´ter de impacto. La distribucio´n de impactos, al igual que en la simulacio´n desde
Engelier para la misma ρi, tambie´n presenta una concentracio´n en el ant´ıpoda del cra´ter,
aunque menos prominente que en aquel caso.
La distribucio´n de impactos de las trayectorias de tipo B + C obtenida en estas
simulaciones, se muestra en los mapas proyectados de la Figura 4.18.
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Figura 4.18: Mapas de re–impacto sobre Iapetus de las trayectorias de tipo A para las
simulaciones desde Turgis. La grilla utilizada fue de 20x10 celdas. La escala fue ajustada
en cada caso para una mejor visualizacio´n.
En este caso, si bien la muestra es pequen˜a, no es posible observar una dicotomı´a
en la distribucio´n de colisiones. Esto se contrapone con los resultados de Alvarellos et
al. (2005), quienes encontraron una distribucio´n asime´trica con ma´ximo en el hemisferio
trasero, para la simulacio´n realizada utilizando cra´teres sobre el lado delantero. La Figura
4.19 permite visualizar la ausencia de dicotomı´a, as´ı como lo ruidoso de la muestra.
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Figura 4.19: Histrograma de longitudes de re–impacto sobre Iapetus de las trayectorias
B + C, para las simulaciones desde Turgis.
Cap´ıtulo 5
Discusio´n final y perspectivas
En el presente trabajo se presento un nuevo enfoque para el problema de la dicotomı´a
de albedo de Iapetus, a partir del ana´lisis de distribuciones de colisiones de trayectorias
de baja energ´ıa, generadas como el material eyectado remanente de un gran evento de
colisio´n sobre el sate´lite, desde lo que hoy son dos grandes cra´teres de impacto en su
superficie. Para hacerlo se utilizaron simulaciones nume´ricas de la dina´mica del material
eyectado, a partir de un modelo emp´ırico provisto por la f´ısica de impactos para generar
las condiciones iniciales de eyeccio´n.
De acuerdo a nuestros resultados, impactos de gran taman˜o sobre el hemisferio trasero
pudieron haber contribu´ıdo a formar una dicotomı´a inicial de polvo, ya que la poblacio´n
ma´s energe´tica de las part´ıculas que se eyectan en el evento de colisio´n, tienden a hacerlo
ma´s frecuentemente desde el lado delantero. Este comportamiento no se observo´ cuando
se analizo´ la dina´mica del material eyectado desde el cra´ter en el lado delantero, a
diferencia de lo obtenido por Alvarellos et al. (2005), quienes encuentran distribuciones
asime´tricas independientemente de la posicio´n frontal o trasera del gran impacto que
genero´ la eyeccio´n.
Corresponde decir que, como resultado de un gran impacto, se genera una poblacio´n
muy importante de part´ıculas que re–impactan en tiempos cortos y a distancias cercanas
del cra´ter. Estas trayectorias tienden a formar un manto de eyeccio´n, cuya profundidad
disminuye con la distancia al centro del cra´ter. Este tipo de trayectorias no fue consi-
derado en el trabajo de Alvarellos et al. (2005), al introducir una cota en velocidades
de eyeccio´n mı´nimas, a partir de un criterio para el escape en el problema PC3CR. Sin
embargo, esta poblacio´n es muy importante y modifica fuertemente la distribucio´n de
re–impactos. En adicio´n, el criterio simple utilizado para el escape por estos autores
resulta poco riguroso, ya que, como se discute en el Apendice B de este trabajo, la ex-
tensio´n del concepto de velocidad de escape cuando se consideran ma´s de dos cuerpos
es muy compleja, y requiere considerar, adema´s de la f´ısica, la geometr´ıa particular del
sistema.
El me´todo de construccio´n de las condiciones iniciales utilizado en este trabajo per-
mitio´ analizar la distribucio´n de re–impactos generados por las trayectorias de muy baja
energ´ıa que forman elmanto. Al hacerlo se encontro´ un pico notable de la distribucio´n en
el ant´ıpoda de la estructura de impacto. En un futuro, esto estimula a buscar dentro del
Sistema Solar una contraparte observacional de acumulacio´n de material en la posicio´n
diametralmente opuesta a un gran cra´ter de impacto. Sobre este aspecto, misiones como
la de la Sonda Cassini, resultan fundamentales para contar con una cartograf´ıa detallada
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de las superficies.
Las distribuciones de colisiones de las trayectorias ma´s energe´ticas consideradas en
nuestro estudio comparten ciertas similitudes con las estudiadas por Leiva y Briozzo
(2013). Aunque contamos con una muestra menor para la eyeccio´n simulada sobre el
lado trasero, se encuentra una clara tendencia a re–impactar sobre el lado opuesto,
aunque la centralizacio´n en el a´pex de movimiento no es tan evidente como en el trabajo
de Leiva y Briozzo (2013). Cabe resaltar que el rango de energ´ıas correspondiente al
material eyectado en este trabajo es mucho ma´s amplio que el considerado por esos
autores.
Respecto al modelo de integracio´n utilizado, el PC3CR permite una caracterizacio´n
de la dina´mica de las trayectorias de baja energ´ıa, en el caso particular del sistema
Saturno-Iapetus. Sin embargo, simulaciones ma´s rigurosas necesariamente deben incluir
las perturbaciones solares y las de los dema´s sate´lites de Saturno, adema´s de otros
mecanismos que contribuyen a modificar la trayectoria de part´ıculas pequen˜as, tales
como el efecto Poynting-Robertson. En este sentido, existen modelos de eyeccio´n ma´s
complejos que permiten estimar, adema´s de las velocidades, el taman˜o de las part´ıculas
eyectadas, permitiendo implementar y analizar de manera nume´rica la incidencia de este
efecto.
La incerteza en los para´metros del gran evento de colisio´n intento´ abordarse en este
trabajo a partir de considerar diferentes densidades de impactor. Sin embargo, especular
sobre posibles familias progenitoras de dicho objeto, permitir´ıa tener una mejor estima
de algunos para´metros del gran impacto, tales como el a´ngulo en el que ocurre y la
densidad del proyectil.
Finalmente, el problema de la dicotomı´a de albedo continu´a abierto y una variedad
de mecanismos parecen haber jugado un rol importante en la formacio´n del patro´n de
albedo, entre ellos, las distribuciones de impactos de bajas energ´ıas remanentes de un
gran evento de colisio´n.
Ape´ndice A
Puntos Lagrangeanos
En el sistema de coordenadas sino´dico, se puede demostrar que las ecuaciones de
movimiento del PC3CR (Ecs. (2.2)) tienen 5 puntos de equilibrio conocidos como Puntos
Lagrangeanos (Szebehely 1967). Sobre estos puntos, por definicio´n, la part´ıcula tiene
velocidad y aceleracio´n nula, desde el sistema rotante. Imponiendo estas restricciones,
es posible conocer la ubicacio´n de dichos puntos, resolviendo el sistema de ecuaciones
particular. Las coordenadas de los mismos son:
(xL1, yL1, zL1) = (1− µ− ρ1, 0, 0)
(xL2, yL2, zL2) = (1− µ+ ρ2, 0, 0)
(xL3, yL3, zL3) = (−1− µ− ρ3, 0, 0)
(xL4, yL4, zL4) = (1/2− µ,
√
3/2, 0)
(xL5, yL5, zL5) = (1/2− µ,−
√
3/2, 0)
(A.1)
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µ3 + · · ·
(A.2)
Esta es la notacio´n ordenada esta´ndar, elegida de manera que concuerde con los valores
de la constante de Jacobi sobre estos puntos de equilibrio, desde el menor (en L1) hacia
el mayor (en L4 y L5). Mediante los valores y desarrollos de las ecuaciones (A.1) y
(A.2) se obtienen las siguientes expresiones para los valores de las constantes de Jacobi
correspondientes a cada punto de equilibrio
hL1 = −32 − 3
4/3µ2/3
2
+ 5µ
3
+O(µ4/3)
hL2 = −32 − 3
4/3µ2/3
2
+ 7µ
3
+O(µ4/3)
hL3 = −32 − µ2 +O(µ2)
hL4 = hL5 = −32 + µ(1−µ)2
(A.3)
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Ape´ndice B
Velocidad de escape en el problema
de 3 cuerpos
La definicio´n de velocidad de escape es un concepto simple si consideramos el pro-
blema cla´sico de 2 cuerpos (P2C). Sin embargo, la extensio´n del mismo a modelos con
ma´s cuerpos, en particular al PC3CR, mediante algu´n criterio f´ısico puede conducirnos
a conclusiones erro´neas. Con ma´s de dos cuerpos, como se vera´ a continuacio´n, existen
una cantidad de criterios posibles y un ana´lisis pu´ramente f´ısico del problema resulta
insuficiente.
As´ı, en este ape´ndice se discute el concepto de velocidad de escape desde la superficie
de la masa secundaria en el PC3CR.
B.1. Velocidad de escape en el P2C.
El criterio esta´ndar utilizado para definir un escape en el P2C es el siguiente: un
cuerpo (en general de masa despreciable, respecto de la otra) consigue escapar de la
influencia gravitatoria del otro si logra alcanzar una distancia infinitamente lejana, res-
pecto del primero, con velocidad nula. En particular, cuando las masas involucradas
cumplen la relacio´n m << m1, la condicio´n de escape para la masa infinitesimal puede
expresarse segu´n (Murray y Dermott, 1999):
v2esc,P2C =
2Gm1
R
(B.1)
donde vesc,P2C y R son los valores de la velocidad y posicio´n relativas de m respecto de
m1 y G es la constante de gravitacio´n universal. Notemos que el valor de la velocidad
necesaria para escapar no depende ni de la posicio´n sobre la ca´scara esfe´rica de radio R
(simetr´ıa esfe´rica) ni de la direccio´n de lanzamiento respecto, por ejemplo, de la vertical
local.
B.2. Velocidad de escape en el Problema de Tres
Cuerpos
En este caso no existe un criterio esta´ndar para definir el escape. Au´n as´ı, en el marco
del PC3CR, algunos criterios pueden encontrarse en la bibliograf´ıa. A continuacio´n se
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detallan dos de ellos:
B.2.1. Criterio de Alvarellos et al. (2002)
En este trabajo, los autores definen el criterio de escape de la masa secundaria im-
poniendo que la part´ıcula alcance, en el apoa´psis de su o´rbita, una distancia cr´ıtica RH
(conocida como radio de Hill), a partir de la masa hue´sped. Para el caso planar, esta
condicio´n de escape de la masa infinitesimalm desde la superficie de la masa secundaria
m2 puede expresarse como
v2esc,PC3CR,A =
(
1− R
RH
)
(
1− R2 sin2(γ)
R2H
) 2Gm2
R
(B.2)
donde γ es el a´ngulo entre la velocidad de la part´ıcula y la vertical local, en el instante
de lanzamiento. La expresio´n para RH viene dada por RH = am
[
m2
3(m1+m2)
]1/3
con am la
distancia entre las masas primarias (Szebehely, 1967).
Esta expresio´n, no so´lo depende del mo´dulo de la velocidad de escape en dos cuerpos
(ver Seccio´n B.1), sino tambie´n de la direccio´n de lanzamiento de la part´ıcula. Por otra
parte, dicha expresio´n es la utilizada en el trabajo de Alvarellos et al. (2005) como cota
para las integraciones nume´ricas, suponiendo que, part´ıculas eyectadas desde la superficie
de la masa secundaria con velocidades menores no podra´n escapar del sistema.
B.2.2. Criterio alternativo propuesto
Ana´logamente, si fijamos solamente como criterio de escape desde la masa secundaria
que la part´ıcula alcance el radio de Hill RH con velocidad nula, la expresio´n para el valor
cr´ıtico de velocidad de escape, con este criterio, es la siguiente:
v2esc,PC3CR,B =
(
1− R
RH
)
2Gm2
R
(B.3)
Esta expresio´n, al igual que la expresio´n para la velocidad de escape en el P2C, no
depende ni de la posicio´n ni de la direccio´n de lanzamiento. Es posible notar, adema´s,
que se trata de la aproximacio´n de orden O
(
R
RH
)2
, para R << RH , de la expresio´n
calculada por Alvarellos et al. (2002).
B.3. Caracterizacio´n general de la velocidad de es-
cape en el PC3CR
Analizando las expresiones anteriores, una extensio´n natural del concepto de veloci-
dad de escape del P2C al PC3CR ser´ıa a partir de la siguiente definicio´n
v2esc,PC3CR =
(
1− R
RH
)
α(R,RH , γ)v
2
esc,P2C (B.4)
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donde el factor de escape α es el que caracteriza a la velocidad de escape en tres
cuerpos.
Para estudiar el comportamiento de este factor, partimos de condiciones iniciales que
yacen sobre la superficie de la masa secundaria y, adoptando los valores del PC3CR–
planar para el caso Tierra–Luna, analizamos nume´ricamente el comportamiento de la
relacio´n
α(γ, θ) =
v2rel(
1− R
RH
)
v2esc,P2C
(B.5)
donde θ indica el a´ngulo de posicio´n de lanzamiento (ver Figura B.1) y vrel(γ, θ)
corresponde al mo´dulo de la velocidad relativa de la masa infinitesimal respecto a la
masa secundaria.
Figura B.1: Sistema de coordenadas sino´dico centrado en la masa secundaria. θ es la
posicio´n angular de la part´ıcula sobre la superficie y γ es el a´ngulo de lanzamiento
respecto a la vertical local.
Para un valor fijo de constante de Jacobi h y unidades esta´ndares tenemos la siguiente
expresio´n para la velocidad relativa vrel:
v2rel(γ, θ) = v
2(θ) +R2 + 2Rv(θ) sin(γ) (B.6)
donde v es la velocidad en el sistema de coordenadas sino´dico. Su valor queda deter-
minado por la posicio´n de lanzamiento y por el valor de la constante de Jacobi h. As´ı,
para h fijo, v = v(θ).
B.3.1. Experimentos nume´ricos de intere´s
El ana´lisis se restringio´ a ocho valores equi–espaciados de la constante de Jacobi
comprendidos entre −1,5860 ≤ h ≤ −1,5790, los cuales fueron utilizados en un trabajo
anterior (Leiva y Briozzo, 2007) para determinar las distribuciones de colisiones lunares
originadas por trayectorias de baja energ´ıa.
Para cada valor de h se construyo´ un conjunto de 259920 condiciones iniciales sobre
la superficie lunar a partir de una grilla uniforme en el espacio de para´metros (γ, θ), con
incrementos ∆γ = ∆θ = 0,5◦, en los rangos −90◦ ≤ γ ≤ 90◦ y 0◦ ≤ θ ≤ 360◦. En todos
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los casos, se integro´ nume´ricamente cada trayectoria hasta registrar: una condicio´n de
escape (r > RH), un retorno a la superficie lunar (r ≤ R) o hasta superar un tiempo
equivalente a 1000 per´ıodos del sistema (∼ 75 an˜os).
Para las condiciones iniciales que originaron trayectorias de escape se determino´ el
valor de α(γ, θ) propuesto en la Ec. (B.5).
B.3.2. Resultados y discusio´n
Los resultados principales de este trabajo pueden inferirse del ana´lisis de la Figura
B.2, donde se representa en escala de colores el valor del factor de escape α para las
condiciones iniciales en el plano (γ, θ) que cumplen con la condicio´n de escape (r > RH),
para cuatro valores de constante de Jacobi h. Las regiones rojas se corresponden con
trayectorias que no logran escapar.
Figura B.2: Mapas dina´micos α(θ, γ) para cuatro valores de sonstante de Jacobi h. Las
regiones en rojo se corresponden con condiciones iniciales que no lograron el escape.
Para todos los valores de h considerados, se observo´ una fuerte dependencia del
factor de escape α con la posicio´n sobre la superficie lunar y la direccio´n de lanzamiento.
Adema´s, es posible notar que, para pequen˜os valores de h, existen grandes regiones
sobre la superficie donde no se producen escapes, independientemente de la direccio´n
de lanzamiento. Estas regiones disminuyen su extensio´n hasta desaparecer para valores
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crecientes de h. Por otro lado, solamente se registran escapes en o´rbitas retro´gradas para
las energ´ıas ma´s altas consideradas.
En el PC3CR Tierra–Luna resulta importante mencionar que, si eliminamos la con-
dicio´n (geome´trica) de colisio´n con la masa secundaria, todas las condiciones iniciales
originara´n trayectorias de escape. La conclusio´n quiza´s ma´s relevante obtenida en este
trabajo es por tanto que, establecer un criterio de escape resulta mucho ma´s complejo
que la aproximacio´n presentada por Alvarellos et al. (2002), debido a que la condicio´n
de escape no so´lo esta´ relacionada con la energ´ıa de las part´ıculas sino tambie´n con el
valor del radio R adoptado para la masa secundaria.
Por otra parte, independientemente de la geometr´ıa asumida, para valores menores
a h = −1,5941701 (Szebehely, 1967) las trayectorias evolucionara´n en una vecindad de
m2 y no podra´n escapar.
Una manera posible de realizar una caracterizacio´n completa de la velocidad de
escape en este contexto, ser´ıa realizando ajustes emp´ıricos de la forma α(γ, θ, h) los
cuales permitir´ıan identificar y delimitar las regiones del plano (γ, θ) que efectivamente
originan trayectorias de escape.
La ausencia de este ajuste emp´ırico para el factor de escape imposibilita tener una
restriccio´n para evitar generar condiciones iniciales que no escapara´n, por lo que, al
contrario de lo que hicieron Alvarellos et al. (2005) con un criterio arbitrario, en el
presente trabajo no se establecera´ ninguna restriccio´n en la generacio´n de condiciones
iniciales que simulan la eyeccio´n (ver Cap´ıtulo 4).
Ape´ndice C
Coordenadas topoce´ntricas y
barice´ntricas
Los sistemas de coordenadas sobre los diferentes sate´lites se explicitan de manera
general, salvo casos particulares donde las coordenadas sobre la superficie se establecen
a partir de un meridiano de referencia que pase por algu´n accidente geogra´fico particular,
adema´s de un elipsoide de referencia y un sentido de medicio´n de a´ngulos. Para Iapetus,
segu´n la Unio´n Internacional de Astronomı´a (IAU), se adopta una forma cuasi-esfe´rica
de radio R = 736 km, donde las latitudes se miden desde el ecuador del sate´lite y
son positivas hacia el norte (direccio´n del momento angular intr´ınseco de rotacio´n) y
las longitudes se miden sobre el ecuador, desde la direccio´n a Saturno, crecientes en
direccio´n oeste, para un observador sobre la superficie (ver Figura C.1).
Figura C.1: Sistema de coordenadas adoptado para Iapetus por la IAU.
La Figura C.2 permite visualizar la relacio´n que existe entre las coordenadas y, en
particular, las longitudes, medidas desde el sistema de coordenadas adoptado por la IAU
para Iapetus y las coordenadas medidas desde el sistema sino´dico definido de manera
esta´ndar.
Como puede verse, si λ es la longitud determinada en el sistema Iapetus-ce´ntrico
entonces pi − λ es la correspondiente longitud medida en el sistema sino´dico.
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Figura C.2: Relacio´n entre las coordenadas (λ, δ) determinadas en el sistema Iapetus-
ce´ntrico (azul) y en el sistema sino´dico (rojo)
Consideremos un sistema de coordenadas cartesianas topoce´ntricas (XT , YT , ZT ), cen-
trado en el centro del cra´ter desde el cual queremos simular la eyeccio´n. Tomemos como
eje ZT a aquel en direccio´n del zenit del lugar, al eje XT como el eje perpendicular
tangente al paralelo local que pasa por el centro del cra´ter, creciente en el sentido en que
crecen las longitudes, y al eje YT como el eje perpendicular a los anteriores, tangente al
meridiano que pasa por el centro del cra´ter, creciente en sentido opuesto al crecimiento
de las latitudes (ver Figura C.3). Si consideramos el sistema (X, Y, Z) como aquel que es
Figura C.3: Esquema de representacio´n de los sistemas de coordenadas topoce´ntrico
(verde), Iapetus-ce´ntrico segu´n IAU (azul) y sino´dico esta´ndar (rojo)
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paralelo al sistema topoce´ntrico pero centrado en el centro de Iapetus, las coordenadas
en este sistema quedan definidas por

 XY
Z

 =

 XTYT
R + ZT


Para rotar este sistema (X, Y, Z) de manera que quede paralelo al sistema de coordenadas
sino´dico (ver Figura C.3) notemos que, en funcio´n de las coordenadas medidas de acuerdo
al sistema de la IAU, desde el sistema sino´dico un vector cualquiera ~X queda expresado
segu´n
~X =

 r cos(δ) cos(pi − λ)r cos(δ) sin(pi − λ)
r sin(δ)


Segu´n este sistema, los versores del sistema topoce´ntrico elegido, considerando los sen-
tidos de crecimiento correctos de los a´ngulos, quedara´n expresados como:
ZT =
∂ ~X
∂r
=

 cos(δ) cos(pi − λ)cos(δ) sin(pi − λ)
sin(δ)


XT = +
1
r
∂ ~X
∂λ cos(δ)
=

 sin(pi − λ)− cos(pi − λ)
0


YT = −1
r
∂ ~X
∂δ
=

 sin(δ) cos(pi − λ)sin(δ) sin(pi − λ)
− cos(δ)


Teniendo en cuenta el paralelismo entre los sistemas Iapetoce´ntrico y topoce´ntrico el
vector ~X quedara´ expresado
~X = xXT + yYT + zZT
El sistema de coordenadas paralelo al sistema sino´dico (X‖S, Y‖S, Z‖S) queda determi-
nado por:

 X‖Sy‖S
z‖S

 =

 sin(pi − λ) sin(δ) cos(pi − λ) cos(δ) cos(pi − λ)− cos(pi − λ) sin(δ) sin(pi − λ) cos(δ) sin(pi − λ)
0 − cos(δ) sin(δ)



 xy
z


Finalmente, para obtener coordenadas sino´dicas centradas en el baricentro del sistema
Saturno-Iapetus (XS , YS, ZS), simplemente necesitamos hacer la siguiente traslacio´n

 XSYS
ZS

 =

 X‖S + (1− µ)Y‖S
Z‖S


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